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A mi madre,
sin cuyo inagotable esfuerzo hubiera sido impensable llegar hasta aqui.






Proélogo

El Universo, colmado de todo tipo de objetos interesantes y diversidad
de fenémenos, representa el “zoolégico” mas fascinante y maravilloso que
uno jamads pueda imaginar. La Astrofisica, engloba la bisqueda cientifica del
entendimiento de estos objetos y fenémenos en términos de las leyes de la
fisica, resultando, asi, muy dificil imaginar a todos sus misterios descifrados
por completo alguna vez. Los resultados experimentales han permitido dilu-
cidar algunas de sus incégnitas pero al mismo tiempo han contribuido con
nuevos, y tal vez mas intrigantes, porques. Tal es el caso del descubrimiento
del fondo de radiacién de microondas en 1964 por Penzias y Wilson. Este
permitié el afianzamiento del modelo de la “gran explosién”, sin embargo,
anos mas tarde, luego de la deteccién de particulas con energias por encima
de 10%° eV en las estaciones de Volcano Ranch, abrié las puertas a un nuevo
misterio: el origen de los rayos césmicos ultraenergéticos, tema central de
esta Tesis doctoral.

Estas paginas reflejan parcialmente mi trabajo de los tltimos anos en el
Departamento de Fisica de la Facultad de Ciencias Exactas de la Universi-
dad Nacional de La Plata. La Tesis se encuentra dividida en cuatro partes.
Las dos primeras, tienen una introduccién donde se provee una sintesis del
estado del conocimiento actual del aspecto que se estudia, las principales
motivaciones para el estudio del mismo y los resultados que emergen de nue-
stro andlisis. La tercera parte contiene las conclusiones de esta Tesis. Por
ultimo, se incluye un apéndice donde se resumen resultados a los que se hace
referencia en los analisis empleadas en los capitulos centrales.

El improbable lector encontrara que a fin de una lectura mas agil, he opta-
do por no traducir algunos términos técnicos, como por ejemplo jet, branching
ratio, gap, cut-off, etc. Para no ofender a los puristas del idioma, estan es-
critos en itdlica. La excepcién es spin que, por razones tradicionalistas del
Departamento de Fisica, ha sido castellanizada como espin.

No puedo abrigar esperanza de que esta Tesis se halle totalmente libre
de errores, pero estoy seguro de que es mucho mas clara y precisa de lo que
hubiese sido sin toda la generosa ayuda que tuve la fortuna de recibir.

Quiero expresar mi sincero agradecimiento a Maria Teresa Dova, quien
tuvo la responsabilidad de dirigirme en este trabajo con gran dedicacién y
empeno. Una de las ensefianzas basicas de esta tarea lo constituye a mi
entender la experiencia compartida entre el estudiante y su director; ésta,
por cierto, fue para mi grata y sin duda sumamente provechosa. En los
momentos dificiles, en los que el trabajo parecia trabarse, “Terry” junto
a Luis Epele estuvieron siempre dispuestos a darme una mano. También
quisiera reconocerles su preocupacién por la continuacién de mi carrera més



alla de este periodo de doctorado. Por todo esto, a los dos, gracias.

Pocas tareas intelectuales deben ser tan ingratas como leer por encargo.
Mis amigos, Daniel Gémez Dumm y Diego Torres soportaron con paciencia
la lectura de mis primeros manuscritos, mostrandome aspectos importantes
en los que en un principio no reparé, y sugiriéndome cambios que, invariable-
mente, fueron para bien.

Tuve el placer de compartir las discusiones mas asombrosas junto al
Wormhole team de la UNLP: Ileana Andruchow, Gabriela Grunfeld, San-
tiago Perez Bergliaffa, Gustavo Romero, Diego Torres y “Martita” Trobo.
Un “sabor” especial tuvieron sin lugar a dudas aquellas que comparti con mi
amigo Santiago (Johnnie Walker en mano) en Buenos Aires News.

A Jorge Combi, José Edelstein, Quique Gamboa, Pablo Lacentre, Adri-
an “Petit” Lugo, Virginia Manias, Diana Monteoliva, Carlos Naén, Carlos
Nufiez, Mariela Portesi, Esteban Roulet, Sergio Sciutto, Silvana Stewart y
John Swain les debo varias horas de enriquecedoras discusiones. Los datos
obtenidos por los experimentos Fly’s Eye y AGASA fueron cedidos gentil-
mente por Carlos Hojvat.

Deseo agradecer ademas a los profesores, Graciela Birman, Osvaldo Civ-
itarese, Horacio Falomir, Huner Fanchiotti, Carlos Garcia Canal, Franjo
Krmpotié¢, Angel Plastino, Graciela Punte, Mariel Santangelo, Fidel Scha-
posnik y Héctor Vucetich, principales acreedores de mi formacién profesional
de pre- y postgrado. Debo reconocer ademas que mi trabajo se vio suma-
mente facilitado por la excelente asistencia bibliotecaria de Adriana Rocca.

Finalmente quiero agradecer a “Bebito”, por su particular apoyo en la
preparacién de las transparencias, y a mis amigos, quienes, de una forma u
otra, apoyan diariamente mis locuras. Entre ellos deseo mencionar especial-
mente a Fabio Zyserman con quien comparti ademdas innumerables charlas
de fisica y matematica, algunas de las cuales contribuyeron al desarrollo de
esta Tesis.

Si no fuera por el apoyo y el estimulo incondicional de mi familia (Gaby,
el tio “Oa” y Mamucha) jamds podria haber realizado este trabajo, a ellos
les debo la realizacién de esta Tesis.
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Parte 1

Propagacién de rayos césmicos
ultra-energéticos






Capitulo 1

El GZK cutoff

Este capitulo tiene como propdsito presentar un panorama general sobre la
fisica de los rayos cédsmicos ultra-energéticos.

1.1 De Pierre Auger al Pierre Auger Project

Uno de los mayores desafios que propone la astrofisica de hoy en dia, es
comprender el origen de los rayos césmicos ultra-energéticos, UHECRs (ultra
high energy cosmic rays).

En la década del '10, en una serie de vuelos en globo, Victor Hess des-
cubrié que la Tierra estaba inmersa en un mar de radiacién césmica ionizada
[1]. Tres décadas después, Pierre Auger observé a nivel de la tierra llu-
vias de particulas producidas en la interacciéon en la alta atmoésfera de rayos
césmicos extremadamente energéticos [2]. Basidndose en el tamafio de estas
lluvias, Auger concluyé que el espectro de las particulas primarias deberia
extenderse por encima de 10'° eV.

Los resultados méas recientes han permitido la detecciéon de particulas
primarias a mds de 102 eV [3, 4, 5, 6], un millén de veces mas energéticas
que la mayor energia que puede ser obtenida por medio de los aceleradores
terrestres. Esta sorprendente ampliacién del rango de energias en el espectro
es, sin duda, producto de los inmensos avances de la tecnologia en la ltima
mitad del siglo. En lo que ataiie a los rayos cdsmicos estos avances van,
desde el lanzamiento de detectores y equipo sofisticado en globos de gas con
destino a la alta atmoésfera, hasta extensos observatorios en la superficie del
planeta, pasando por ingeniosas expediciones de naves espaciales hacia el
corazén del sistema solar (lejos de los efectos perturbadores de la atmdsfera
y la magnetosfera terrestre). Tales experimentos han permitido determinar
las abundancias relativas, los espectros de energia y la distribucién espacial
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de una variedad de niicleos atémicos, de electrones y positrones, y de rayos
X y rayos 7.

Hoy en dia se conoce que alrededor del 90% de los rayos césmicos son
protones, un 9% particulas alfa y el resto nicleos pesados. Se sabe también
que el apartamiento de la isotropia es < 0.01% para radiacién de 5 x 10! eV
y del 1% para 107 eV. La moderada cantidad de particulas provenientes de
la fuente mas obvia, el sol, se caracterizan por una asociacién temporal con
eventos violentos en la estrella y por consiguiente con una variabilidad répida.
En contraste, el grueso de los rayos césmicos muestra una anticorrelacion con
la actividad solar, quedando su origen excluido de las cercanias del sol en los
periodos en los que el viento solar (plasma magnetizado en expansién) es méas
intenso [7].

El primer experimento (Volcano Ranch) sobre UHECRs que permitié
medir lluvias extensas de particulas, EASs (eztensive air showers), fue llevado
a cabo por Linsley en los Estados Unidos en la década del ’60. En 1968 se
construyeron los observatorios de Haverah Park en Inglaterra y SUGAR en
Australia. En el 72 comenzé la operacidn de los experimentos de Yakutsk en
Rusia, y Dugway en los Estados Unidos. En Japdn, a mediados del ’79, entré
en operacién el Akeno Air Shower Experiment, un arreglo que cubria un érea
de 1 km? y que actualmente se lo conoce como Akeno Giant Air Shower Array
(AGASA) luego de que fuera extendido a un drea de 100 km? en 1990 [8].
En 1981, el grupo de la Universidad de Utah construy6 el experimento Fly’s
Eye basado en la observacién de la fluorescencia del nitrégeno excitada por
los electrones de las EASs [9]. Las lluvias aparecen como rayas luminosas
que cubren todo el cielo. Estudiando el desarrollo longitudinal del perfil
de la cascada es posible inferir la energia de las particulas primarias. Los
experimentos Volcano Ranch, Haverah Park, SUGAR y Fly’s Eye ya no estan
en operacion, y el area del arreglo del experimento Yakutsk ha sido reducida
para estudiar en detalle la regién de 10'° eV. Por lo tanto, AGASA es el
unico experimento en operacion a energias del orden de 10%° eV. Existen, sin
embargo, varios proyectos en preparacion.

El grupo de la Universidad de Utah estd llevando adelante el proyec-
to High Resolution Fly’s Eye Detector (HiRes) que tendrd un considerable
mejoramiento en la resolucién de la energia [10]. La fase I del HiRes estd en
construccién. Esta consiste de dos estaciones, cada una de las cuales puede
cubrir 240° en la direccién azimutal y 27° sobre el horizonte. Se espera que
la apertura de las dos estaciones parciales sea alrededor de 3400 km?2sr a 10
EeV. El HiRes en su totalidad esta disefiado para tener una apertura de 10000
km?sr, sin embargo, todavia no se consiguié su financiacién. En Japén esta
en preparacion el Telescope Array Project (TAP) [11]. Se planean construir
mas de 100 telescopios, cada uno de 3 m de didmetro, con una separacién de
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50 m. El Space-Airwatch es un proyecto para colocar detectores de fluores-
cencia sobre la International Space Station [12]. La NASA estd estudiando
la posibilidad de medir EHECRs por medio de un par de satélites orbitando
la Tierra OWL Orbiting Wide-angle Light collectors [13].

El observatorio Pierre Auger, una colaboracién internacional de treinta
paises, consistird de detectores hibridos de superficie que, empleando dos
técnicas complementarias para observar las EASs, cubrird por completo la
béveda celeste [14, 15, 16, 17]. La construccién del primer observatorio, a
ser instalado en Mendoza (Argentina), serd iniciada en 1999. El proyecto
contempla ademds la construccién de su gemelo en Utah (EE.UU.). Los
arreglos constaran de 1657 detectores cada uno, separados alrededor de 1.5
km cubriendo, de este modo, un 4rea de aproximadamente 3000 km? cada
uno. Cada detector de superficie consistira en un tanque de agua de 10 m?
de darea y 1.2 m de profundidad. Un sistema de teléfonos celulares permitira
la comunicacién entre los detectores y el centro de control. En el centro
del arreglo se instalaran 78 espejos de 4 m de didmetro (Air fluorence Eye).
Seran usados 256 fotomultiplicadores. Cada uno de ellos cubrird un area de
1° en el cielo.

El proyecto Auger permitira explorar el espectro de energia y la distribu-
cién angular de los rayos césmicos, a energias > 10'° eV, como funcién de la
masa de las particulas primarias. Tales datos pondran en evidencia el origen
de los rayos césmicos, la distancia a sus fuentes y la estructura e intensidad
del campo magnético entre las fuentes y la Tierra. Mas ain, mediante el uso
de un subconjunto de datos (aquéllos que permitan determinar la masa con
precisién), serd posible obtener informacién de relevancia sobre la fisica de
particulas a energias mucho mayores que las obtenidas mediante cualquier
acelerador que pueda ser construido alguna vez en la Tierra.

1.2 Explorando las huellas del espectro de en-
ergia

El espectro de energia de las particulas primarias se extiende desde 1 GeV
hasta mas alla de 100 EeV, siguiendo una ley de potencias con pequenos
cambios en la pendiente como puede apreciarse en la Fig. 1.1 [18].

Las regiones en donde ocurren dichos cambios se las conocen con el nom-
bre de rodilla (alrededor de 105 eV) y tobillo (entre 10'® y 10'° eV). Los
flujos por encima de 10° eV, 10'® eV y 10%° eV son ~ 1/cm?s, ~ 1/m?yr, ~
1/km2century, respectivamente.

Existe un consenso general en que los rayos césmicos de energias por
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Figura 1.1: Conjunto de medidas del espectro diferencial de rayos césmicos.
Los puntos, obtenidos de resultados publicados por los experimentos LEAP,
Proton, Akeno, AGASA, Fly’s Eye, Haverah Park y Yakutsk fueron com-
pilados por S. Swordy. La linea de puntos muestra la comparacién con un
espectro en ley de potencias E~3.
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debajo de la rodilla son producidos en la onda expansiva de una explosién
de supernova en el medio interestelar.* Por el contrario, el origen de los
rayos cosmicos de mayor energia sigue siendo un verdadero misterio. Una
determinacidon més fiable de los espectros de energia de los diferentes tipos
de nicleos, es indispensable para poder discriminar sobre algunos de estos
modelos. Sea cual fuere el modelo, una completa descripcién del espectro de
energia, deberd necesariamente discutir la(s) razén(es) que define las regiones
bien diferenciadas en el espectro.

El cambio en la pendiente a la altura de la rodilla podria estar asociado
con una transicién entre diferentes clases de rayos césmicos galacticos, o con
alguna caracteristica de la propagacién de los rayos césmicos en la galaxia.
Las fluctuaciones en las mediciones del cociente entre el nimero de muones
y el numero de electrones sugieren un cambio gradual hacia una fraccién de
niicleos pesados en el rango de energia entre 10'° y 1017 eV [20]. Existen dos
modelos bastantes similares que pueden explicar esta caracteristica [21, 22],
son ademas incentivados por el hecho de que 100 TeV es la maxima energia
esperada para la aceleracién (de particulas) por medio de ondas de choque
generadas por explosiones de supernova (cuyos entornos son ricos en nicleos
pesados) en un medio interestelar standard [23].

Con respecto a la regién del tobillo, éste podria estar asociado a una
transicion entre los rayos cosmicos con un origen galactico y aquellos con un
origen extragaldctico. El radio de Larmor en kiloparsecs (kpc) de un rayo
césmico (nucleo de carga Ze) que se propaga a través de un campo magnético
B,c (en pGauss) esta dado por,

E18

— 0 1.1
i (1.1)

Rkpc =~

donde E)g es la energia total de la particula en unidades de 10'®eV. Dado
que el disco galdctico es aun mas fino que 1kpc, y los campos magnéticos son
del orden de algunos uG, si todos los rayos césmicos provienen de fuentes
que estan en el disco, deberia existir una tendencia en la direccién de llegada
hacia el plano galdctico. Hasta el momento no existe evidencia de una es-
tadistica significativa para que la direccién de llegada de los rayos cédsmicos
se acumule a lo largo del plano galactico. Es por tanto razonable suponer que
las particulas con energias > 10'° eV tienen un origen extragaldctico, atin en
el caso de particulas pesadas como los niucleos de hierro (Z = 26) [24].

*Las estrellas que explotan como supernovas, estrellas de tipo O o B, son estrellas
jovenes y masivas que se forman en regiones densas llamadas Asociaciones OB. En dichas
regiones existen muchas estrellas que producen fuertes vientos y éstos pueden aumentar
la energia de inyeccién de las particulas [19].
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Los requerimientos de los detectores para el estudio de la anisotropia son
fuertemente dependientes de la energia. Se espera que por encima de 102 eV
la deflexién magnética en los protones producida por los campos magnéticos
galdcticos y extragaldcticos sea pequena. En términos cuantitativos, para
una fuente situada a una distancia de Lyp, la trayectoria de una particula
cargada en un campo magnético se ve curvada de modo tal que la desviacién
angular observada, respecto a la visién en linea recta hacia la fuente, es

o Lkpc ZBuG =0.3° LMchBnG

6~0.3
20 Eq

(1.2)
si la deflexién es razonablemente pequefia (senf =~ #). Esta expresién es
un resultado inmediato de la Ec. (1.1) usando L = Rf. La energia FEq
est4 en unidades de 10%° eV, la intensidad del campo magnético transverso
a la direccién de movimiento esta dado en uG (nG) cuando la distancia L
es medida en kpc (Mpc), y Z es la carga de la particula en unidades de e.
Para distancias galacticas, la deflexion angular estimada que sufre un protén
de 100 EeV es 0.3°, las deflexiones en distancias extragaldcticas son ain
mayores, dispersandose un protén que viaja =~ 1 Mpc 0.3°. La desviacién
angular promedio de la direccién de llegada respecto de la linea de la visién
hacia la fuente puede ser aproximada como el producto entre /Ly y la
desviaci6n angular en 1 Mpc [16]. Asi, en 50 Mpc un protén de 10%° eV se
deflectara 2.1°.

Los rayos césmicos cargados podrian sufrir deflecciones a 4angulos descono-
cidos respecto de la direccién original de la fuente. No obstante, un anélisis
sisteméatico de 143 eventos por encima de 2 x 10'° eV*, revelé una distribu-
cién no uniforme en la direccién de llegada de los UHECRs [28]. M4s afin, el
andlisis muestra una significativa correlacién en la direccién de llegada con
el superplano galdctico, una franja del cielo que corre desde el cumulo de
Virgo a través del grupo local de galaxias hasta el resto de galaxias cercanas
como Centaurus A (Cen A), M82, NGC 253, etc. Las fuentes de radio de
origen extragaldctico también se concentran en la direccién de este plano.
Esta concentracion se extiende al menos hasta corrimientos al rojo z ~ 0.02
[29]. Dicha correlacién ha sido confirmada por los resultados de AGASA
[30, 31] y en el andlisis de [32]. Esto sugeriria de cierto modo asociaciones de
los UHECRs con el cimulo de Virgo [33].

Como se muestra en la Fig. 1.4, la direccién de llegada de los rayos
cOsmicos estd concentrada alrededor del superplano galdctico, que contiene

tLa eleccién de la energia umbral se determiné de acuerdo con la baja estadistica
existente, la cual incluye el conjunto completo de datos del experimento Haverah Park
(contiene 73 eventos por encima de 2 x 109) [25], 25 eventos del experimento AGASA [6],
13 del Volcano Ranch {26] y 32 de los detectores de Yakutsk [27].
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® Haverah Park, 27 events
% AGASA, 7 events
% Volcano Ranch, 5 events
@ Yakutsk, 3 events

Figura 1.2: Direccién de llegada de los eventos de energia > 4 x 101° eV.

también la mayoria de las radiogalaxias cercanas. Los eventos han sido grafi-
cados en coordenadas galacticas by; y l;; centradas en el anticentro galactico.
l;1 corre de 0 a 360 grados de derecha a izquierda. Los 8 eventos por encima
de 10%° eV se muestran rodeados por un circulo. El sombreado indica la prob-
abilidad estadistica (P;) de la densidad de deteccién de eventos por encima
de 2 x 10! eV debida a los 4 detectores. Con pequefios asteriscos se indica la
posicién de 118 radio-galaxias con un corrimiento al rojo < z = 0.005 segin
el catdlogo NASA-IPAC.

Recientemente, el anélisis del flujo de rayos c6smicos detectado por Fly’s
Eye [34] y AGASA [35] revel6 una pequeia anisotropia en la direccién del
plano galdctico a energias cercanas a 108 eV, este andlisis no sugiere ningiin
tipo de correlacién con el superplano galdctico. Mas ain, los datos mas
recientes [36] parecieran indicar que atin los eventos por encima de 102 eV
son consistentes con una distribucién isotrépica (siempre y cuando a uno le
este permitido hacer esta afirmacién a partir de los 15 eventos excepcionales
detectados hasta el momento en la Tierra) [37]. Fue también reportada, en
estos tltimos meses, una alta correlacién de los cinco eventos mas energéticos
con quasares (objetos compactos emisores de radio) [38].

Ahora bien, si de hecho los rayos césmicos con energias > 108 eV tienen
un origen extragaldctico, el fondo de radiacién césmica universal de 3K [39]
deberia tener profundas implicaciones en la propagacién de éstos a través del
medio intergalactico. En efecto, las interacciones de los rayos césmicos con el
fondo de radiacién de micro-ondas, MBR. (microwave background radiation),
determinan un corte abrupto en el espectro de energia alrededor de 10'° eV
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que se conoce como el Greisen-Zatsepin-Kuz'min (GZK) cutoff [40, 41].

El GZK cutoff impone severas restricciones sobre las distancias de propa-
gacién de los UHECRs, éstos no pueden provenir de distancias con corrim-
ientos al rojo superiores a 0.03 (=~ 100 Mpc). Para estos tiempos de propa-
gacién, las desviaciones estimadas que deberian sufrir las particulas basadas
en los datos actuales de los campos magnéticos se encuentran dentro de las
barras de error de los experimentos, indicando que la direccién de llegada
deberia apuntar hacia la fuente. jNo existen potentes radiogalaxias en esas
direcciones! Sin embargo, si estas correlaciones fuesen confirmadas a par-
tir de una estadistica mas completa, se corroboraria la hipétesis de que las
poderosas radiogalaxias son la fuente de los UHECRs [42, 43].

1.3 Puntos de vista

El analisis de la EAS detectada por la estacién del Volcano Ranch en febrero
de 1962 revel6é que el nimero total de particulas de la lluvia (Serie N° 2-
4834) era del 6rden de 5 x 10'°, dos veces m4s extensa que la observada el
afio anterior (Serie N° 1-15832) [44]. La energia total de la particula primaria
generadora de este evento excepcional ha sido estimada en 10%° eV [45].

Mas recientemente han sido detectadas extensas lluvias de pariculas que
indican la existencia de rayos césmicos por encima de 10%°eV. En particular,
el experimento AGASA report6 un evento con una energia 1.7-2.6 x10%° eV
[4, 6], mientras que el experimento Fly’s Eye detect6 el evento mds energético
conocido hasta hoy en dia en la Tierra, con una energia de 2.3-4.1 x10%° eV
3, 5.

Existen muchas especulaciones acerca de la naturaleza y el origen de estas
particulas. Dos grandes incégnitas rodean a la aceleracién de los UHECRs:
la determinacién de la fuente de poder que constituye el acelerador, y una
convincente formulaciéon para el mecanismo de aceleracién.

Con respecto a los probables mecanismos de aceleracién propuestos hasta
el momento, uno puede distinguir entre dos grandes clases:

i) Las particulas cargadas, ya sean protones o nicleos pesados, son aceler-
adas mediante un mecanismo propuesto por Fermi [46] a altisimas energias,
en los lamados modelos bottom-up. Este tipo de aceleracién, conocido como
aceleracién difusiva, permite que particulas confinadas en una cierta regién
(con alguna probabilidad de escape) sean aceleradas a altisimas energias luego
de repetidas dispersiones azarosas a través de un frente de onda inmerso en
un plasma con turbulencia magnética [47]. Dicha aceleracién estocéstica de-
termina un espectro que sigue una ley de potencias para energias muy por
encima de las de inyeccién. Los lugares méas favorables para este mecanismo
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son ondas de choque actuando sobre escalas del orden del kpc generadas por
ejemplo en nicleos galacticos activos, AGNs (active galactic nuclei), o en
radio-galaxias (ver apéndice A) [48]. El modelo que supone a la aceleracién
difusiva de los rayos césmicos ultraenergéticos asociado con los Gamma Ray
Bursts [49, 50, 51] es, al menos, problemdtiaco [52, 53, 54].

ii) La segunda clase la integran los modelos usualmente llamados top
down. Particulas primarias cargadas y neutras de altisima energia son gener-
adas por decaimientos de particulas elementales supermasivas X relacionadas
con los modelos de teorias gran unificadas (GUTs) [55, 56]. La fuentes de
tales particulas son defectos topoldgicos (cuerdas cdsmicas [57], aniquilacién
de monopolos magnéticos [58], necklaces [59], etc.) generados en los comien-
zos del universo debido a transiciones causadas por la ruptura espontanea
de simetrias en las mencionadas teorias GUTs. Las particulas X con masas
tipicas del orden de 10%* eV decaen en leptones y quarks que se fragmentan
en jets de hadrones. Como consecuencia se generan grandes cantidades de
neutrinos ultraenergéticos (ver Sec. 2.1.1). Dado que la densidad de defec-
tos topoldgicos es muy dependiente del modelo [60], la futura medicién de
los UHECRs impondria severos vinculos sobre la fisica mds alld del mode-
lo Standard. En particular, en aquellos modelos con espectros de inyeccién
uniforme (como es de esperar en el caso de la aniquilacién del monopolo)
algunas restricciones respecto de las estimaciones analiticas previas ya han
sido impuestas [61]. Los monopolos han sido sugeridos también como posi-
bles primarios [62, 63| al igual que los uhecrons (particulas masivas estables
fuertemente interactuantes) [64].

Las caracteristicas mas relevantes de estas fuentes exdticas son la exis-
tencia de un salto en el espectro alrededor de 10%° eV [65] y la extension
del espectro de energia a escalas de GUTs ~ 10% eV. A pesar de la baja
estadistica a altas energias, es posible especular con la presencia de un salto
entre los dos eventos mas energéticos y el resto de los eventos, ver Fig. 1.3
(versién actualizada de la publicada en [6]). Es precisamente este aparente
salto en el espectro, sumado a las dificultades para encontrar un candidato
astronémico convincente para acelerar a los UHECRs por encima de 10%° eV
lo que sugirié la posible existencia de mecanismos de aceleracién exéticos.
Sin embargo, cabe remarcar que estos modelos predicen también un exceso
en el niimero de rayos y por encima del nimero de protones a energias > 102
eV, hecho en contradiccién con analisis recientes del evento mas energético
[66].

La composiciéon quimica de la particulas primarias debe ser deducida a
partir de las extensas lluvias que ellas generan. La existencia de grandes
fluctuaciones en el desarrollo de la lluvia en la atmdsfera impiden una iden-
tificacion definitiva en el caso de los eventos mas energéticos. Los andlisis



20 CAPITULO 1. EL GZK CUTOFF

26 T 1 L T T 1 7 T T 7 T 1 7 T T T

25 :— )}[( ) *-
o "‘”’*"""?"5‘5&%9;3#: M;; + |

24 —

Log(dF/dExE*[ eV2/(m®s sr)])

23 1 L L L l Il L L 1 l 1 Il L 1 J 1 1 L 1
17 18 19 20 21

Log(Energy (eV))

Figura 1.3: Espectros diferenciales (x E®) de los experimentos Haverah Park
(x), Fly’s Eye (stereo, e), Yakutsk (O) y Akeno/AGASA (©®). La escala de
energia ha sido modificada de modo que los resultados alrededor de 10'8 eV
concuerden con los de AGASA.

del experimento Fly’s Eye sugieren una transicién en el espectro dominado
por nucleos pesados a energias bajas y elementos mds livianos (nucleones,
fotones o neutrinos) a energias altas [5]. Sin embargo, los estudios llevados
a cabo por Halzen et al. [66] demuestran que permiten un mejor ajuste del
perfil longitudinal de la cascada de particulas del evento mds energético de
Fly’s Eye, nicleos méas pesados como el carbono o el oxigeno. Mientras que
de este analisis se desprende que no quedan descartados los neutrinos como
primarios atipicos si lo estan los fotones.?}

Dado que es el GZK cutoff el que impone severas restricciones sobre la
proximidad de las fuentes de los rayos césmicos por encima de = 10%° eV,
una explicacién alternativa para el origen de las particulas més energéticas
seria evadirlo “ingeniosamente”. Por ejemplo, una supuesta ruptura de la in-
variancia Local de Lorentz (LLI) en longitudes m4s alld de 1072% cm (escala

Igualmente la propagacién de fotones ha sido estudiada en detalle en [67] debido a
que la mayor parte de la emisién de defectos topoldgicos se espera sea depositada en
cascadas electromagnéticas. Mas ain, estudios novedosos que presuponen a los fotones
como primarios se estan llevando a cabo [68].
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caracteristica de la longitud de onda de los UHECRs) podria tener consecuen-
cias dramaticas en la fisica de altas energias.’ Entre ellas, algunas particulas
que son inestables a bajas energias (neutrén, varios nicleos, algunas resonan-
cias hadrénicas como la A**) podrian transformarse en particulas estables,
determinando efectos observables en el espectro de los rayos césmicos [70, 71].

Un método atin més dramdtico podria consistir en evitar la degradacién
con fotones del fondo césmico utilizando “topologias peculiares”. Las solu-
ciones a las ecuaciones de Einstein conocidas como agujeros de gusano repre-
sentan tdneles o conexiones entre regiones distantes del Universo [72]. Estas
conexiones requieren, para ser atravesables por particulas de prueba, que la
materia descripta por el tensor de energia impulso viole la condicién de en-
ergia nula (materia exética) [73]. Por lo tanto, si el principio de equivalencia
se mantiene en el caso de cantidades macroscopicas de materia exética, los
agujeros de gusano serian repelidos por las concentraciones de masa “normal”
y deberian hallarse en el espacio intergalactico. Alli podrian interactuar con
sitios de aceleracién de rayos césmicos tales como los mencionados 16bulos
extendidos de radiogalaxias.Y Una particula, entonces, con energias de varias
veces 1020 eV podria recorrer el tinel sin pérdidas significativas, emergien-
do, eventualmente, en las proximidades de nuestra galaxia. Esto podria
dar lugar a una fuente cercana de rayos césmicos solo detectable a través
de su interaccién gravitacional con la luz de fondo. En efecto, en caso de
que existan objetos gravitacionalmente anémalos en el espacio intergalactico
éstos deberian producir efectos peculiares de microlensing gravitacional so-
bre fuentes de fondo [74]. A partir de las cotas obtenidas sobre la densidad
de materia negativa y la densidad de AGN con grandes corrimientos al ro-
jo [75], es posible estimar, a grosso modo, la tasa de interacciones entre un
supuesto flujo de agujeros de gusano y los AGN. Esta (desafortunadamente)
es bastante baja por cieto, del 6rden de 100 eventos por Gpc® por yr.

En sintesis, la naturaleza de las particulas extremadamente energéticas
detectados por diversos experimentos encierra actualmente un verdadero mis-
terio. A pesar de que ningin modelo ha probado ser enteramente satisfactorio
al intentar explicar su origen, por lejos el mecanismo mas popular para pro-

$Notemos que si bien las cotas existentes a una supuesta violacién de la LLI son muy
estrictas [69], estas provienen de datos obtenidos mediante experimentos con aceleradores
que no contemplan grandes valores del factor de Lorentz, presentes en las interacciones
que determinan el GZK cutoff.

TLos radio 16bulos y los sitios de aceleracién en radiogalaxias se encuentran en los pun-
tos terminales de los jets emitidos por el objeto masivo central de la galaxia, adentrandose
distancias que llegan a medirse incluso en Mpc en el espacio intergalictico. La densi-
dad de materia de estos l6bulos es tan baja que no produce interacciones gravitacionales
observables.
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ducir este tipo de eventos, es la aceleracién por ondas de choque en los hot
spots de radio galaxias. Sin embargo, la ausencia de fuentes en la direccién
de llegada de los eventos excepcionales, asi como la probable existencia de
un gap en el espectro, se han transformado en serias objeciones para este
modelo. La huella que los fotones primordiales dejan a su paso en el espec-
tro de energia es, momentaneamente, la Gnica herramienta disponible para
comprender el origen de los UHECRs. En los préximos dos capitulos discu-
tiremos en detalle la propagacion de particulas (protones y ntcleos pesados)
en el medio intergaldctico y analizaremos las modificaciones en el espectro
de energia.



Capitulo 2

Propagacion de nucleones

Los rayos césmicos en su viaje por el espacio estan sujetos a diversas inter-
acciones que degradan su energia. El resultado de dichas interacciones se ve
reflejado en el espectro observado en la Tierra.

En los préximos dos capitulos discutiremos los principios generales de
la propagacién de particulas ultra-energéticas a través del fondo césmico
de radiacion. Los resultados discutidos en este capitulo, concernientes a la
propagacion de los nucleones, se encuentran parcialmente publicados en las
referencias [76] y [77].

2.1 Procesos de pérdida de energia en la propa-
gacion de UHECRSs

2.1.1 Pérdidas por procesos adiabaticos

La expansién del Universo, descubierta en 1920, juega un papel fundamental
en la cosmologia observacional. Se han medido hasta el presente millones de
espectros de galaxias en todo el mundo, y todas salvo un punado (galaxias
cercanas) presentan un corrimiento al rojo, ilustrando la universalidad de la
expansién [78, 79]. En el proceso de expansién las particulas realizan trabajo
en forma adiabatica produciendo una pérdida en su energia interna. Esta
cantidad puede ser estimada a partir de la pérdida fraccional de energia que
sufre un gas ultrarelativista por expansién del volumen que contiene a las
particulas. Para facilitar la explicacién del cdlculo en la Tesis, discutiremos
primero algunas propiedades de los gases de Maxwell no relativistas.

Es bien sabido que la pérdida de energia interna (U) en un gas que realiza
trabajo para expandir su volumen (dV') esta dada por, dU = —P dV, siendo
P la presion en el gas. En el caso particular de un gas ideal con una densidad
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de particulas n a una temperatura T, se obtiene U = 3/2nkTV,y P =
nk T, siendo k la constante de Boltzman. Dado que la energia promedio de
cada particula es 3/2kT, se sigue que dU = nVdE = —(3/2)nEdV. Por lo
tanto, fijando el nimero total de particulas nV = N, se obtiene

dE 2nE dV

&~ 3N @t (2.1)
donde dV/dt es la velocidad de expansién del volumen determinado por el
campo de velocidades (7). Si consideramos el volumen de un cubo de lados
dz, dy, dz moviéndose con el flujo, podemos aplicar el procedimiento standard
para calcular el cambio en el volumen. Sumando los cambios en el volumen
debidos a las diferentes velocidades a través de cada una de las tres caras del
cubo,

av
= (Vztdz — V2)dY A2 + (Vypay — Vy)d2 dz + (Vo4 — v.)dzdy.  (2.2)

Utilizando un desarrollo en serie de Taylor,

ﬂ— %_l_%_*.avz
dt \ oz dy 0z

) dz dydz = (V.9)V, (2.3)

y reemplazando en (2.1), se obtiene la expresién general para la velocidad
de pérdida de energia debido a los procesos adiabaticos de una particula no
relativista en un flujo en expansién, dE/dt = —(2/3)(V.7)E. Esta expresién
puede ser reescrita alternativamente en términos del impulso de la particula
p. Dado que E = p?/2m, se sigue que dp/dt = 1/3(V.7) p. La generalizacién
para el caso relativista es inmediata. Siguiendo el mismo procedimiento y
usando las correspondientes expresiones relativistas (U = 3nkTV y p = U/3)
es facil ver que en el limite ultrarelativista,
d 1
% - ; - 2 (V)p (2.4)
Antes de proseguir, veamos que es posible obtener una expresién mas familiar
para la expansién adiabética de una esfera de gas uniforme. Supongamos
que las particulas relativistas toman parte de una expansién uniforme en
un volumen esférico. En tal caso v = vo(r/R), donde el radio externo R
del volumen se expande a velocidad vy. Utilizando el desarrollo para la
divergencia en coordenadas polares,

— 1 0 2 . Vo
T | = )l =32, 2.
V.o . [ar(r sin Qv )] 3 7 (2.5)

I
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se obtiene, dE/dR = —E/R y E = EyR/r. Finalmente, de las Ecs. (2.4) y
(2.5) se sigue que
dE Vo 1dR
— = =—FE=|—-——|F .
(dt)ad o (Rdt) ’ (2.6)

o equivalentemente,

1 (dE 1dR

(== - — 2.7
E (dt )ad R dt 27)

Introduciendo ahora el paramétro que mide la velocidad de expansién del
Universo, Hy (constante de Hubble), es inmediato obtener la expresién que
determina la perdida fraccional de energia que sufren los UHECRs debido a
la expansién del Universo,

—%% = Hy ~ 75kms 'Mpc™* (2.8)
Este tipo de pérdida de energia sélo sera importante cuando la escala de
expansion sea del orden de la escala de tiempo que las particulas permanecen
dentro del volumen (en el caso en que los UHECRs fueron producidos en el
Universo primitivo) [80].

Particulas débilmente interactuantes como los neutrinos no tendrian difi-
cultad en propagarse grandes distancias a través del medio intergalactico. En
efecto, el camino libre medio minimo I, = (n, 6,;) ™! ~ 4 x 10%® cm* est4 por
encima del tamano del horizonte actual, Hy ' = 102 cm [81], de modo que el
mecanismo de pérdida dominante en este caso son las pérdidas adiabaticas.
Naturalmente existen varios tipos de fuentes de neutrinos ultra-energéticos,
por ejemplo, éstos pueden ser producidos en objetos astrofisicos mediante el
decaimiento de piones o kaones provenientes de las interacciénes de protones
y/o niucleos con fotones del medio ambiente durante los procesos de acel-
eracién [82]. En este caso el espectro de neutrinos debido a la fotoproduccién
de piones deberfa extenderse hasta E, ~ EJ'® /20 dado que < E; >x 0.2 E,,
y la energia media del neutrino corresponde a < E,/4 >~ E,/20. Los mod-
elos de fuentes exdticas también involucran importantes flujos de neutrinos
que se extienden hasta 10% - 10%® eV [56]. Sin embargo, los neutrinos son
generalmente descartados como posibles primarios, ésto es debido fundamen-
talmente a que es poco factible su interaccién en la alta atmdsfera [83]. Al

*La seccién eficaz o, toma un valor maximo de 5 x 10731 cm? en el pico resonante del
Z [81}.
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respecto, recientemente se ha sugerido que los UHECRs prodrian ser pro-
ducidos en la aniquilacién de neutrinos ultra-energéticos con neutrinos pri-
mordiales del halo galdctico [84]. El modelo sin embargo no esta exento de
problemas [85].1

En lo que sigue nos limitaremos al estudio de la propagacién de rayos
césmicos emitidos por fuentes cercanas (distancias < 100 Mpc, o equivalen-
temente, tiempos de propagacién 7 < 3 x 10® yr ), donde las pérdidas de
energia debidas a la expansién del Universo son despreciables.

2.1.2 Influencia del MBR en la pérdida fraccional de
energia

La propagacion de los rayos césmicos a través del medio intergaldctico puede
describirse mediante una ecuacién cinética de transporte. A pesar de que las
interacciones entre los rayos cédsmicos ultra-energéticos y los fotones determi-
nan una pérdida de energia choque por choque (que deberia ser incluida en
la ecuacién de transporte), en nuestro tratamiento utilizaremos una aproxi-
macién de pérdida de energia continua [87, 88|.

Si uno supone que los rayos césmicos mas energéticos son nucleones, la
pérdida fraccional de energia debida a las interacciones con el fondo de ra-
diacién césmica a temperatura T' y corrimiento al rojo z = 0, estd determi-
nada por la integral del producto entre la pérdida de energia por colisién y la
probabilidad por unidad de tiempo de que un nucleén que se mueve en un gas
isotrépico de fotones, colisione. Esta integral puede escribirse explicitamente
como sigue:

1dFE c Wi wm n(w
FE A, e K o) we [ w
J

wy /2T w? (29)

donde w, es la energia del foton en el sistema del protén en reposo, o;(w,)
es la seccion eficaz total del j-esimo canal de reaccién, y K;(w,) es la corre-
spondiente fraccién promedio de energia cedida por el fotén al nucleén en el
sistema del laboratorio (esto es, un sistema de referencia en el que el fondo
de radiacién de microondas se encuentra a =~ 3K). n(w)dw es el nimero de
densidad de fotones con energias entre w y dw , I' el factor de Lorentz del nu-
cleén, y wy, es la energia maxima del gas de fotones. El indice de suma corre
sobre los dos posibles canales de reaccién: creacién de pares y fotoproduccién
de mesones.

"Mencionemos ademas que al considerar tiempos de propagacién O(1/Hp) la probable
variacién de la masa en reposo de las particulas podria tener influencias observables en el
espectro. Sin embargo, las cotas existentes a tales variaciones son muy estrictas [86].
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Con respecto a la densidad de fotones, los datos del Far-InfraRed Absolute
Spectrometer (FIRAS) a bordo del Cosmic Background Explorer (COBE),
un satélite lanzado por la NASA a fines de 1989, muestran que el espectro
debido al fondo césmico de radiacién de microondas tiene las caracteristicas
de un cuerpo negro de temperatura 7' = 2.73 + 0.06 K, sin desviaciones de
un espectro Planckiano mayores que 0.25 % en el pico de luminosidad, y un
limite sobre el pardmetro Compton y < 0.0004 (95 % CL) [89, 90].

De este modo la pérdida fraccional de energia estd dada por

1dE ck
o, 1 ¢~wr/2TKT
“Edt 27r2F2 ch)? Z /,,, dwr 0 (wr) Kj(wr) wr In(l = )

(2.10)

donde k y % son las constantes de Boltzmann y Planck respectivamente, y
wp; es el valor de la energia umbral para j-esimo canal de reaccién en el
sistema del nucleén en reposo.

Utilizando la seccién eficaz diferencial para la produccién de pares [91] y
la inelasticidad de esta reaccién [92], la dependencia con el nimero atémico
para la velocidad de pérdida de energia en este canal resulta,

—dE -3 2 21.7\2 2

= 3aor h™ Z% (mec’kT)* flmec®/(2TKkT)), (2.11)
donde o = 1/137, ot es la seccidn eficaz de Thomson y Z el niimero atémico.
La variacién de f con la energia, graficada en la Fig. 3 de la Ref. [92], indica
que en el caso que nos interesa, Z = 1, el tiempo caracteristico para la pérdida
fraccional de energia debida a la produccién de pares por rayos césmicos con
energias E > 10'® eV es 7 ~ 5 x 10° yr. Por lo tanto, para nucleones con
E > 3 x 10! eV el canal ete™ no sera relevante en el estudio de fuentes
cercanas, transformando a la fotoproduccién de mesones en el mecanismo
dominante para la pérdida de energia (teniendo en cuenta la interaccién
con la cola de la distribucién Planckiana). Es importante notar que no es
posible distinguir entre neutrones y protones, debido a que la inelasticidad
del decaimiento [ neutrénico es despreciable.

Para poder determinar el efecto de la fotoproduccién de mesones en el es-
pectro de rayos cosmicos, es necesario examinar primero la cinemadtica de las
interacciones fotén-nucleén. La mayoria de las reacciones p-y son mediadas
por resonancias, discutiremos a continuacién la cinemética de uno de estos
decaimientos, en particular via la A(1232). Las cantidades dindmicas estdn
descriptas por el invariante relativista p,p#, en particular,

s = (,wc.m. + Ec.m.)2 — mz + Zmer_ (212)
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La energia de la A en el sistema centro de masa queda univocamente deter-
minada por la conservacién del tetraimpulso,

s+m% —m2

2ys
Ahora bien, suponiendo que las reacciones mediadas por resonancias bariénicas
tienen distribuciones de decaimiento angular esféricamente simétricas [93], es

facil obtener la energia promedio del protén luego de la reaccidn en el sistema
centro de masa,

ES™ = (2.13)

2 2 2
s+m2A—m3r mA+mp_m1r

< Eﬁna.l cm . _ , 2.14
2 2 \/g ma 2 ma ( )
o equivalentemente en el sistema del laboratorio,
Es—m2+m% mi—m2+m]
< B >=— n ¥ A T e T Ty (2.15)

s 2ma 2ma

Asi, la inelasticidad de la reacciénn en el sistema de laboratorio queda defini-
da segin, K = 1 — (< Ef"® > /E), de modo que, la pérdida de energia
promedio de un nucleén luego de n colisiones resonantes estd dada por #

n 2 2

1 m} —m
Blng)=1=c=] ] [ 14——— (2.16)
1 Mg

1—1

donde MR, denota la masa de la resonancia en la cadena, m,, la masa aso-
ciada al mesén correspondiente, mg, = Vs es la energia total de la reaccién
en el sistema del centro de masas, y mg, la masa del nucleén. Experimental-
mente se ha establecido con gran exactitud [94] que, a altas energias (y/s > 3
GeV), el nucledn incidente pierde la mitad de la energia a través de la foto-
produccién de piones independientemente del nimero de piones producidos,
leading particle effect.

En la regién dominada por las resonancias baridnicas, la seccién efi-
caz puede ser descripta mediante una superposicién de distribuciones Breit-
Wigner construidas a partir de los datos experimentales existentes [95], con-
siderando como las resonancias mas importantes en las colisiones Nvy aquéllas
que poseen estados finales 7N, 77N, ymnKN. Al aumentar la energia las
reacciones ya no son mediadas por estas resonancias sino por la produccién
difractiva de mesones vectoriales p y w o directamente la produccién de mul-
tipiones. Para la seccién eficaz de la reaccién oyo1a1(py) @ altas energias se ha

Notar error de tipeo en la Ref. [93]



2.1. PROCESOS DE PERDIDA DE ENERGIA EN LA

PROPAGACION DE UHECRS 29
Tabla 2.1: Comparacion de los parametros A, By C.

A lyr!] B [eV] C yr~! Ref.

(3.66 £0.08) x 1078 (2.87+£0.03) x 10 C = (2.42+0.03) x 10~° [76]

5.88 x 1078 3 x 1020 1.8 x 1078 [96]

utilizado la parametrizacién presentada en [95] por los grupos CERN-HERA
y COMPAS.

Las secciones eficaces asi obtenidas, teniendo en cuenta las resonancias
bariénicas y la produccién de multipiones en el estado final a altas energias
(v/s > 3 GeV), son reemplazados en la ecuacién (2.10) y se procede a la
integraciéon numérica de la misma. Los resultados numéricos son ajusta-
dos proponiendo un comportamiento exponencial, A x exp[—B/E], como
el obtenido por Berezinsky y Grigor’eva [96] al aproximar (en la regién
donde dominan las resonancias) la seccién eficaz por el valor en el umbral
de la reaccién. A altas energias la pérdida fraccional de la energia puede
ser aproximada por una constante. Un ajuste por cuadrados minimos (con
x2/dof = 3.9/10) conduce a los valores de la Tabla 2.1.

Atribuimos la diferencia entre nuestros resultados y los obtenidos previ-
amente en [96], a la modificacién de la seccién eficaz total. En particular, la
seccion eficaz utilizada en esta Tesis contiene un tratamiento detallado en la
region de las resonancias baridnicas, donde la pérdida fraccional de energia
tiene un comportamiento exponencial abrupto.

Una vez hallada la expresién para la pérdida fraccional de energia es
inmediato obtener la degradacién de ésta en términos de la distancia de vuelo.
Los resultados, representados en la Fig. 2.1., muestran como efectivamente
la energia de los protones se degrada debido a las sucesivas interacciones con
el MBR. El limite GZK es evidente, puesto que, independientemente de la
energia inicial de los nucleones, su energia media se aproxima a los 100 EeV
luego de recorrer una distancia de 100 Mpc.

Cabe destacar ademas que los resultados de la Fig. 2.1 son consistentes
con los obtenidos previamente considerando decaimientos a un sélo pién [97],
de modo que es esperable que éste dltimo sea el proceso dominante en (2.10)
[98, 97]. Sin embargo, a altas energias puede apreciarse como la separacién
entre las curvas aumenta debido a la produccién de multiples piones.

En otras palabras, la longitud de atenuacién de los nucleones en el MBR
depende fuertemente de la energia, especialmente en la regién del umbral de
la fotoproduccion de piones. Como resultado, las caracteristicas del espectro
observado en la Tierra dependeran de la distribucién espacial de las fuentes,
asi como también de la maxima energia de inyeccidén. Discutiremos esto en
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Figura 2.1: Longitud de atenuacién de la energia en el medio intergaldctico
mediante la pérdida continua de energia (trazo continuo). Se incluyen los
datos de la simulacién Monte Carlo extraidos de la Ref. [97] (trazo discon-
tinuo).

detalle en la siguiente seccidn.

2.2 Modificaciones en el espectro de energia

Estudiaremos a continuacién las modificaciones que el fondo de radiacién de
microondas producen en el espectro de energia de los rayos césmicos ultra-
energéticos.

2.2.1 Ecuacién de evolucion del espectro

La evolucién del espectro de rayos césmicos esta gobernada por la ecuacién
de balance
ON(E,t) O[b(E)N(E,t)]
ot OFE

+ D V2N(E,t) + Q(E,t) (2.17)

que tiene en cuenta la conservacién del nimero de particulas en el espectro.
En el primer término de la derecha, b(E) es el valor promedio de la pérdida
de energia de las particulas. El segundo término, la difusién en el fondo
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césmico de radiacién, puede ser despreciado debido a la baja densidad de
fotones del fondo de radiacién de microondas y a que el valor promedio de
los campos magnéticos en el medio intergaldctico es menor que 10~° G [99).
El tercer término corresponde a la velocidad de inyeccién de particulas en el
medio intergalactico, las fuentes. Dado que el origen de los rayos césmicos
es aln desconocido, consideraremos tres posibles modelos: 1) el modelo uni-
versal de rayos cdsmicos, que supone que la generacién de los rayos césmicos
no proviene de una fuente bien definida, sino que éstos son producidos uni-
formemente en el espacio; 2) fuentes puntuales; y 3) fuentes de tamaiio finito,
aproximando al de los cimulos de galaxias. En todos los casos supondremos
que los nucleones se propagan en linea recta, es trivial ver la validez de esta
suposicién a partir de la ecuacién (1.2).

Existe evidencia directa (Fig. 1.1) e indirecta (ver por ejemplo [100]) de
que el espectro de las fuentes de rayos césmicos tiene una dependencia de ley
de potencia Q(E) =k E77.

Si suponemos entonces que los rayos césmicos son producidos por fuentes
localizadas de manera uniforme en el espacio, el proceso es un estado esta-
cionario y la solucién a la Ec. (2.17) se obtiene trivialmente,

_QE)E (2.18)
b(E) (v — 1)

Determinemos ahora la solucién a la Ec. (2.17) para los procesos con evolu-
cién temporal. Para ello introducimos dos nuevas funciones u(E, t) y v(E, t).
En general se tendra que,

N(E) =

L 0 0 _fLou Ouwyo [ ov Guho g
b(E)O0t OE \b(E) 0t OFE) Ou b(E) 0t OFE) ov )
y si v es tal que,
1 Oov Ov
ol (2.20)
la ecuacién (2.17) se reduce a
1 Oou Ou) 0
(b_(F) 5 O_E) %[b(E) N(E,1)] = Q(E,1). (2.21)

Recordando que b(E) es el valor promedio para la pérdida de energia, es facil
ver que dv = Ov/dt dt — Ov/OF dE = 0. La Ec. (2.20) no se ve modificada
si elegimos Ov/0t = 1 o equivalentemente, dv/0E = 1/b(FE). Esta eleccién
permite obtener trivialmente una expresién para v,

Ed !
v:t—/EO % (2.22)
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Por simplicidad, la condicién que elegimos sobre u es que du L dv, esto es,

Ou/0E _  Ov/dt _
ou/ot  Ov/OFE

asf, du = dt — b(E)dE y dv =dt + b~'(E) dE. Ademas dt' + b=*(E)dE' =0
por lo que du’ = (1 — b*(E))/b(E)dE'. De este modo la Ec. (2.21) puede ser
escrita segun,

—b(E) (2.23)

(55 ~2®) 2 () N(B, 1) = QB (2.24)
Integrando,
N(E, t)b(E) = / ) l_b—(b’f()E—)Q(E',t')du' + Hv), (2.25)

0 equivalentemente,

N(E,t)b(E) :[:Q (E"H/TJ d—‘?) dE' + H (t—/; df,). (2.26)

Dado que

lim N (E,t _ /E N %) b(E) = H(t), (2.27)

la eleccién de H(t)=0 es consistente con la condicién de contorno, limg_,
N(E,t) =0, luego la solucién esta dada por [101]

N(E,t) = ﬁ /E ~ Q(B,,t)dE, (2.28)
- Bs dE
# =t —/E "B (2.29)

y E, la energia del nucleén al ser emitido por la fuente.

2.2.2 Solucién para una fuente puntual

El espectro de inyeccién de una fuente puntual localizada a t; del observador
toma la forma Q(F,t) = kK E~7§(t — to). Por simplicidad consideraremos la
distancia medida desde la fuente, lo que implica ty = 0.
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A muy altas energias, donde b(E) = C E (con C la constante definida
anteriormente en la discusién de la pérdida fraccional de energia), el nimero
total de particulas a una dada distancia de la fuente esta dado por

NED~ " [ B s(i-LinE) g 2.30
(’)Nb(E)E g OnE 9 ()

o equivalentemente,
N(E,t) = Kk ETe~ ("D Ct, (2.31)

Esto implica que el espectro es uniformemente amortiguado por un factor
que depende de la proximidad de la fuente.

A bajas energias, en la regién dominada por las resonancias baridnicas, la
parametrizacién de b(E) no permite una solucién completamente analitica.
Sin embargo, usando el cambio de variables

- Es 4F
t:/, ) (2.32)

con E, = £(E,t) y dt = dE,;/b(E,), facilmente se obtiene

N(E,t) = ﬁ /0 " E(B, D) 5 — 1) bE(E, D) di, (2.33)

y luego, la forma compacta,
K

N(E,1) = 35

E;"b(E,). (2.34)
En nuestro caso, donde hemos supuesto un comportamiento exponencial para
la pérdida fraccional de la energia, E, queda fijado por el vinculo, At —
Ei (B/E) + Ei(B/E,) = 0, donde Ei es la exponencial integral [102], y B la
constante definida anteriormente.

Para describir la modificacién del espectro de rayos césmicos es usual
definir el factor de modificacién 7, como el cociente entre el espectro modifi-
cado y el espectro sin modificar,

_ E;7(E,)

1= T (2.35)

En la Fig. 2.2 se muestran los factores de modificacién obtenidos en el
caso de fuentes situadas a 50 Mpc y 100 Mpc, con una ley de potencias para
el espectro de inyeccién con v = 2.5, comparados con los correspondientes
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Figura 2.2: Factor de modificacién de una fuente puntual para diferentes
distancias de propagacién y un indice especxtral v = 2.5.

resultados de la Ref. [96]. Las caracteristicas mas sobresalientes del » son
un bump seguido de un abrupto cutoff. La existencia del bump en el espectro
diferencial de energia es consecuencia directa del GZK cutoff y de la con-
servacién del nimero total de nucleones en el espectro. Todos los protones
con energias E > E'M degradan gradualmente su energia debido a la foto-
produccién de piones. La pérdida fraccional de energia debida a este proceso
decae exponencialmente al disminuir la energia, por debajo del umbral de
la reaccién recordemos que los protones pierden energia debido proceso de
produccién de pares, sin embargo, este proceso no es tan violento como el
anterior y los nucleones se apilonan formando el bump.

Se ha destacado en la literatura que la aproximacién de pérdida continua
de energia tiende a sobreestimar el tamano del bump [103, 104]. En la Fig. 2.2
se aprecia como el bump es menos pronunciado en nuestro tratamiento. Dado
que este apilamiento es consecuencia de la abrupta dependencia exponencial
del camino libre medio de los nucleones con la energia, atribuimos estas
diferencias a que hemos reemplazado la seccién eficaz aproximada por los
valores en la energia umbral, por una expresién mas detallada que tiene en
cuenta las resonancias bariénicas mas relevantes.

Para el caso de fuentes cercanas (distancias menores de 100 Mpc) la
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pérdida fraccional de energia AE/FE es pequefia. Escribiendo E, = E+ AE,
y despreciando dérdenes superiores en AFE, es posible obtener una solucién
analitica que refleja las caracteristicas mas relevantes del espectro. Reem-
plazando la pérdida de energia a primer orden, $

b(E") ~ b(E) + b'(E)(E" — E), (2.36)
en la Ec. (2.32) se obtine,
E+AFE "
o / i (2.37)
g O(E)+V(E)(E" - E)
0 equivalentemente,
AE "
= / dAb | (2.38)
o bF)(1+(1+B/E)AE"/E)
Mediante el cambio de variables u =1+ (1 + B/E) AE"/E,
1+(1+B/E) AE/E
Fa / ! du (2.39)
1 b(E)(1+ B/E) u
e integrando,
= E B\ AFE
~ = —= 24
‘~mmaremt (0 2) F ke
Finalmente obtenemos una expresiéon para AFE,
tb(F) (E + B) E?
AFE =~ {exp [ 72 1 E+B) (2.41)

Yy para n

(2.42)

) (E +EAE> - b(Ebz—E?E)

Las Ecs. (2.41) y (2.42) describen el factor de modificacién del espectro hasta
energias de =~ 95 EeV (= 85 EeV) con una precisién del 4% (9%) para una
fuente situada a 50 Mpc (100 Mpc). En caso de fuentes muy cercanas donde
7= > b(E)/E para todas las energias (1 ~ 107 yr), las expresiones (2.41)
y (2.42) describen con gran exactitud la regién estudiada del espectro. A
modo ilustrativo, en la Fig. 2.3 se estudia el caso de Cen A, una radiogalaxia
FR-I muy cercana a la Tierra (ver Apéndice B). A pesar de distinguirse un
pequeno bump, se aprecia que el espectro no es afectado dramdaticamente
como en el caso de las fuentes mds lejanas.

$Super-indices en niimeros romanos denotan derivadas.
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Figura 2.3: Factor de modificacién para Cen A de acuerdo con la aprox-
imacién propuesta. Distancia de propagaciéon 3.5 Mpc, indice espectral
v =22

2.2.3 Aproximacién para un cimulo de galaxias

Otra alternativa para un probable espectro de inyeccién es el producido por
un cumulo de galaxias. A pesar de que la distribucién de galaxias en los
cimulos generalmente no es uniforme, los modelos méas comunes consideran
un conjunto de fuentes puntuales distribuidas uniformemente. En nuestro
tratamiento supondremos que la concentracién de las probables fuentes de
emisién se produce en el centro del cimulo més que en la periferia, y adopta-
mos para describir esta situacién una distribucién espacial gaussiana. Bajo
esta hipdtesis, el espectro de inyeccién puede ser aproximado por

B =x [

—o V2TO

© -

o2

—(T = )2
0(t —T) exp {%} dT. (2.43)
Un desarrollo de la funcién delta alrededor de ty,

6(t—T) = 8(t — to) + 8D (t — to)(T — to) + %6(“)@ —to)(T —to)? + ...
(2.44)
permite reescribir la expresién para el espectro de inyeccion,
o . ot .
Q(E,t) = kE™"[6(t — o) + =T 86 (¢ — 1) + il St — 1) +...]
(2.45)
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Figura 2.4: Factor de modificacién para la aproximacién de un cumulo de
galaxias, indice espectral v = 2.5.

De las ecuaciones (2.28) y (2.29), es inmediato obtener una expresién para

el factor de modificacion,
E;7b(E,) o2 A2e—2B/E, o4 Ade—4B/Eq
n= m { —rF(By) + ————F(E) + 0(6)}

(2.46)

donde

F\(E,) =2B’E;*+ (2—3y)BE;' + (1 - v)?

Fy)(E,) = 24B'E;*+ (4—507)B°E;? + (357® — 257 + 8)B’E,”
+ (—10*+20y* — 15y + 4)BE; ' + (1 —v)*

En la Fig. 2.4 se muestra el factor de modificacién para fuentes descrip-
tas por distribuciones gaussianas con anchos de 2 y 6 Mpc con centro a una
distancia de 18.3 Mpc. Este modelo puede ser considerado como una descrip-
ci6n aproximada del cimulo de Virgo [105], suponiendo que, al atravesar el
cumulo, los rayos cosmicos no sufren otros mecanismos de pérdida de energia
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Figura 2.5: Ajuste mediante el modelo de fuente extendida a los datos monoc-
ulares de Fly’s Eye.

significativos més que las interacciones con el fondo de radiacién de microon-
das. Nuevamente hemos usado un indice espectral v = 2.5 como en el caso
de la fuente puntual.

En forma cualitativa vemos que ambos picos tienen lugar en el umbral de
la fotoproduccién de piones. La curva que corresponde a la distribucion de
galaxias m4s ancha (donde los rayos c6smicos atraviesan una mayor distancia
en su viaje hacia la Tierra) refleja las pérdidas sufridas en las regiones mas
lejanas de la distribucién, generando el cut-off a energias mas bajas.

Finalmente, remarquemos que un andlisis detallado del espectro de en-
ergia detectado por Fly’s Eye revelé que una distribucién de fuentes de nu-
cleones, situada a una distancia de 93 &= 15 Mpc, con un ancho o = 30 + 10
Mpc y un indice espectral v = 3.27, reproduce con muy buena aproximacion
los datos existentes por debajo de 102 (ver Fig. 2.5) [106]. Al incluir la
resolucién del detector el valor se ve modificado: distancia 119 + 33 Mpc,
o = 35 Mpc [107].



Capitulo 3

Propagacion de nucleos

En este capitulo continuaremos con el estudio de las interacciones del fon-
do de radiacién con los rayos césmicos ultraenergéticos. Nos dedicaremos
ahora a la propagacién de los nicleos en el medio intergalactico. Los resul-
tados discutidos en este capitulo se encuentran parcialmente publicados en
las referencias [108] y [109].

3.1 Longitud de atenuacion en energia de los
nucleos ultraenergéticos

En esta seccién estimaremos la pérdida fraccional de energia que sufren los
nucleos ultraenergéticos en su viaje hacia la Tierra. Aligual que en el capitulo
anterior, las colisiones con los fotones del fondo de radiacién de microondas
son esencialmente las que determinan las modificaciones en el espectro a
altas energias, en el tramiento de la propagacién de nicleos el rol de los
fotones Opticos e infrarrojos puede ser despreciado para factores de Lorentz
por encima de 2 x 10°.

Los mecanismos de pérdida de energia son: i) dispersion Compton, ii)
corrimiento al rojo, iii) produccién de pares ete™, iv) fotoproduccién de
hadrones (con una energia umbral ~ 145 MeV), y v) fotodesintegracién.

La pérdida de energia en un micleo con masa A y carga Ze debido a la
dispersién Compton (en un medio con densidad de enrgia foténica p,),

dE  Z* E \° .
@ - AP (m) eVs (3-1)

es despreciable atn en el caso de nucleos pesados [110]. M4s aiin el proceso de
produccién de pares en niicleos pesados [92] también puede ser despreciado
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al tener en cuenta distancias menores que 70 Mpc. El mecanismo de pérdida
de energia dominante para nicleos con factores de Lorentz por debajo de
10! es por tanto la fotodesintegracién.

La banda de energia en donde domina el proceso de fotodesintegracion
se extiende aproximadamente hasta los 150 MeV. Presenta dos regiones bien
definidas. La regién inferior, dominada por las resonancias gigantes de los
efectos fotonucleares, se extiende hasta los 30 MeV. En esta regién a pesar
de que la emisién de dos nucleones puede tener lugar la mayor parte de la
seccién eficaz de absorcién resulta de la emisién de un solo nucledn, ya sea
un proton o un neutrén. La regién superior, que corresponde a la zona no
resonante, se extiende por encima de los 30 MeV. En esta regién pueden
tener lugar procesos de fotodesintegracién que involucran a varios nucleones.

La velocidad de desintegracién de un nicleo de masa A con la subsecuente
produccién de 7 nucleones esta dada por la expresién [111]*,

1 [, n(w)

o2 ) W

2l’'w

Ry; /0 dw, w,o 4;(wy) (3.2)
donde n(w) es la densidad de fotones con energia w en el sistema de referencia
donde el fondo de radiacion de microondas se encuentra a 3K, w, es la energia
del fotén en el sistema de referencia en que el nicleo estd en reposo. Como es
usual I' es el factor de Lorentz y o4; la seccién eficaz. Para poder integrar la
Eq. (3.2) es necesario definir la expresién para la seccién eficaz. En la regién
donde dominan las resonancias gigantes, la seccién eficaz fue debidamente
ajustada por Puget et al. [110] siguiendo una distribucién gaussiana centrada
en €g;, con ancho A; y una intensidad total para la interaccién &; (ver Tabla
3.1). La seccién eficaz en la regién de mds altas energias puede puede ser
aproximada por una constante. De este modo, es posible escribir la seccién
eficaz como sigue,

. Eaiy @(’LU,- — 2) @(30 — ’w,-) e~ 2(wr—c0i)?/A} + fiXd @(wr — 30)

o WA, 120 (3:3)
para i=1, 2, siendo f; la branching ratio (ver Tabla 3.2), y
24 O(w, — 30
0; = 1124O(wr = 30) (3.4)

120

para ¢ > 2; con el factor de normalizacién W dado por,

W= (%)2 [2(v2(30 - )/A3) + B(V2(eor — 2)/0)]

*Una expresién equivalente fue presentada por Berenzinsky y Zatsepin [112].
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Todas las energias estdn dadas en MeV, X; = 0.06 N Z/A MeV-barns, es
un factor de escala conveniente que reemplaza la dependencia principal de
la seccidn eficaz total en términos de el nimero de neutrones N, el nimero
de protones Z [113] y el nimero mésico, ®(z) es la funcién error y 6(z) la
funcién de Heaveside [114].

La sustitucién de las Eqs. (3.3) y (3.4) en la Eq. (3.2) permiten escribir las
velocidades de desintegracién como suma de dos expresiones integrales. La
primera tiene en cuenta la parte gaussiana de la seccién eficaz, y la segunda,
la parte no resonante,

A 15/T 00
L=—2 [/ dw(e?/*T —1)71g +/ dw(e?/*T — 1)—1,7’}
1

T OTZr2R3c /T 15/T
(3.5)

con J y J' dadas por,
T = \/geo,-A,- [@(\/5(21"10 — €01) /) + B(V2(e0; — 2)/Ai)] (3.6)
+ (%1')2 {6—2((eo.-—2>/Af)2 _ e—z((2rw—m.-)/A,»>2} ,
J = \/gem-Ai [@(\/5(30 — €0i)/A:) + (V2(e0i — 2)/Az~)] (3.7)

A)° 2 2
4 (3) {e-2eomran _ pmae-soran)

La otra expresién integral correspondiente a la parte constante de la seccién
eficaz, con energias por sobre los 30 MeV esta dada por,

% y2d 15\ [* d
(. 233.2\-1_ N 14
I = (n°R°c®) o [/15/1‘ ew/kT _ 1 (I‘) /15/r ew/kT —_ 1|~ (3.8)

De esta forma la solucién a la Eq. (3.2) puede ser escrita,

1/2
Ry = % {g (g) e0ilA; [6-26&-/13?51 + 32] — gj’kT In(1 — e~18/TkT)
m
A —2e2. /A2 (T 1/2 A? A —15/TkT —1/TkT
e (ﬁ) =8 + 2 KT [In(1 - e ) — In(1 — e~ Y/TkT)]

+ J;"ond [[28; + 152kT In(1 — e~ 5/THT)] } (3.9)
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Tabla 3.1: Parametros de la seccion eficaz

A ep & A ep & Ay £ Elemento
56 18 0.98 8 22 015 7 095 Fe
5 18 093 7 235 020 8 0.9 Mn
54 18 0.93 7 24 0.20 8 0.95 Cr
53 18 1.03 7 24 0.10 8 0.95 Cr
52 18 1.08 7 24 005 8 0.95 Cr
51 19 1.02 7 25 011 6 095 A%
50 19 1.03 8 25 010 6 095 Ti
49 19 1.03 8 25 0.10 6 095 Ti
48 19 1.03 8 25 010 6 095 Ti
47 19 1.03 8 25 0.10 6 0.95 Ti
46 19 1.03 8 25 010 6 095 Ti
45 19 097 9 26 0.15 8 0.95 Sc
4 20 092 9 26 0.20 8 0.96 Ca
43 20 097 8 26 0.15 8 0.96 Ca
42 20 102 7 26 0.10 8 0.96 Ca
41 20 092 6 26 020 8 0.96 Ca
40 20 084 6 26 0.28 10 0.96 Ca
39 20 073 7 25 038 12 0.98 K
38 18 0.86 8 22 024 8 0.98 Ar
37 20 081 7 24 028 7 1.00 Cl
36 22 082 12 22 025 12 1.00 S
35 20 087 7 26 022 10 1.00 Cl
34 22 087 12 22 0.20 12 1.00 S
33 22 082 12 22 0.25 12 1.00 S
32 22 097 12 30 0.10 12 1.00 S
31 21 085 8 29 0.20 12 1.02 P
30 20 083 7 26 0.20 8 1.04 Si
29 20 083 7 26 0.20 8 1.04 Si
28 21 101 8 30 002 8 1.04 Si
27 21 080 8 29 020 12 1.0 Al
26 18 0.77 8 26 020 8 1.08 Mg
25 23 077 9 28 0.20 7 1.08 Mg
24 19 094 11 29 003 6 1.08 Mg
23 22 083 12 25 0.12 10 1.09 Na
22 22 081 12 21 011 4 1.09 Ne
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A €0,1 61 Al €0,2 62 AQ E Elemento
21 22 (.84 12 25 008 6 1.09 Ne

20 22 0.87 12 26 005 8 1.09 Ne

19 23 0.76 14 29 014 14 1.10
18 24 0.67 9 29 020 10 1.10
17 24 0.77 9 29 020 10 1.10
16 24 0.83 9 30 0.04 10 1.10
15 23 0.73 10 23 0.10 10 1.07
14 23 0.46 10 23 037 10 1.07
13 23 0.71 8 27 005 8 1.06
12 23 0.76 6 1.06
11 26 0.85 11 26 0.15 11 1.03
10 25 0.54 11 25 015 11 1.03
9 26 0.67 20 1.00 Be
4 27 047 12 45 0.11 40 1.11 He
3 13 0.33 18 15 033 13 1.11 He
2 5 097 -3,+15 H

WwOQOQZ2Z2000MH™

donde los valores de A, S;, y K figuran en la Tabla 3.3. La velocidad de
pérdida efectiva de nucleones es entonces, R, = >, iR4i, donde la suma
corre sobre todos los posibles canales de desintegracion.

Dado que el 5Fe es un elemento muy estable (la energia de ligadura por
nucleén es maxima), nicleos més pesados son raramente encontrados en la
radiacién césmica. Consideraremos de aqui en mas a los nicleos de hierro
como los elementos pesados mas propicios para ser acelerados a altas energias.

De este modo, la velocidad de pérdida efectiva de nucleones puede ser
parametrizada segun,

R(T) = 3.25 x 1075 T%¢*3 exp(—2.15 x 10'°/T) s™* (3.10)
sil' € [1.x10°3.68 x 10'], y
R(T) = 1.59 x 10712 ~0-0098 g1 (3.11)

siT" € [3.68 x 100, 1. x 10%].
Usando el escaleo para la seccién eficaz propuesto por Puget el al. [110],
dA/dt|, =~ dA/dt|,, A/56 se obtiene facilmente la variacién de la masa con

el tiempo, en el caso de *®Fe ésta esta dada por,

A(t) = 56 e~ RI)t/56, (3.12)
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Tabla 3.2: Branching ratio para la emisién de ¢ nucleones

fi Canal principal
0.8 *He (v,n) 3He, *He (v,p)°H
0.2 ‘He (v,np) °H
1 °Be (v,n) 2 “He
0.1
0.3
0.1
0.1
0.2
0.2
0.10
0.35
0.10
0.05
0.15
0.045
0.04
0.035
9 0.03
10 0.025
11 0.02
12 0.018
13 0.015
14 0.012
15 0.01

Elemento
‘He

Be
10Be _ 22Ne

231\]a _ 56Fe

O ~J O O WK HIO O B WK N .

Tabla 3.3: Factores involucrados en la ecuacién (3.9)

WO H

Wi 8aA; T
S, kT3 exp[B’]{®(B+15v8/A;) — ®(B+ v8/A;)}
Yoo, kTi exp{—j/TkT}HO(V2(2 — €0:)/A:) — D(V2(30 — €0:)/As)]
>, exp[B']{®(B + 15v8/A;) — (B + v8/A;)}
Y-, exp{—15j/TkT}(kT/5)(15/T) + (KT/5)*(15/T) + (kT/5)*]
GO JTETV32 — 260/ V2
\/§60i A; (V2 (€0 — 2)/A) + (Ai/2)? exp{—2(eoi — 2)*/A?}




3.1. LONGITUD DE ATEI\{UACI(')N EN ENERGIA DE LOS
NUCLEOS ULTRAENERGETICOS 45

16" 1 10 10 10°
D [Mpc)

Figura 3.1: A vs distancia para distintas energias de inyeccién.

Una vez que las historias de desintegracién de los nicleos son conocidas,
dado que el mecanismo de emisién de nucleones es isotrépico en el referencial
del niicleo en reposo, es facil obtener la pérdida fraccional de energia, que
resulta igual a la pérdida de masa del nicleo. Si suponemos que la particula
inyectada es un nicleo de hierro, la longitud de atenuacién de la energia es
entonces,

E = E, ¢ RO (3.13)

donde E,; denota la energia con la que el nicleo fue emitido por la fuente.
La Fig. 3.1 muestra la longitud de atenuacién nucleénica. Es claro que, los
nicleos con energias por encima 200 EeV no pueden sobrevivir mas de 10
Mpc. Notemos que este resultado coincide con los estudios mas recientes
realizados mediante simulaciones Monte Carlo [115, 116, 117].

En la Fig. 3.2 se grafica la energia total de los fragmentos sobrevivientes
como funcién de la distancia. Los valores obtenidos son perfectamente con-
sistentes con los obtenidos previamente por Cronin por medio de simulacién
Monte Carlo [97].

En las Figs. 3.3 y 3.4 se presenta una comparacion entre el valor promedio
de una simulacién Monte Carlo [118] y los valores obtenidos por medio del for-
malismo de pérdida de energia continua. Aclaremos que la simulacién Monte
Carlo tiene en cuenta la pérdida de energia debida al proceso de creacién de
pares, asi como también las implicancias debidas a las interacciones con el
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Figura 3.2: Energia de los fragmentos sobrevivientes vs distancia de propa-
gaciéon. Se incluye también la longitud de atenuacién de la energia de los
nucleones secundarios (linea de puntos).

fondo de radiacién infrarroja.! El proceso de creacién de pares determina
una variacién en el factor de Lorentz y como consecuencia el proceso de fo-
todesintegracion se hace mas lento. El efecto se hace claramente visible para
nicleos que son emitidos con factores de Lorentz 'y préximos a 4 x 10°. Al
recorrer aproximadamente 60 Mpc el valor obtenido para la variaciéon de A,
utilizando la aproximacién de la pérdida continua de energia, queda fuera
de la regién donde transcurren el 95 % de las simulaciones. Destaquemos
también que al tener en cuenta la degradacién de la energia (Fig. 3.4) el
efecto es menos apreciable. Al incluir la creacién de pares en el tratamiento,
por un lado, el proceso de fotodesintegracion en los nicleos en su travesia
hacia la Tierra se hace mas lento, pero por otro lado el factor de Lorentz
disminuye. El resultado conjunto de los dos efectos determina un valor en
la pérdida fraccional de energia levemente superior a la deducida a partir de
nuestra parametrizacién, Ecs. (3.10) y (3.11).

En la Fig. 3.5 se muestra la relacién entre la energia de inyeccién y la
energia al tiempo t para diferentes distancias de propagacién. El grifico
indica que la energia final del nicleo no es una funcién monoténica. Tiene

"La reciente determinacién del fondo infrarrojo extragalactico [119] ha sido tenida en
cuenta en los procesos de simulacién.
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Figura 3.3: Comparacién entre la aproximacién de pérdida continua de en-
ergia (PCE) y el valor promedio obtenido mediante simulacién Monte Carlo
(MC). La figura muestra la variacién del nimero madsico vs. la distancia
de propagacién para diferentes factores de Lorentz iniciales, [ = 4 x 10° y
[y = 2x10%. Se grafican también, los valores promedios obtenidos mediante
una simulacién Monte Carlo realizada sin tener en cuenta la creacién de pares
(SCP). Los trazos en linea de puntos delimitan las regiones en las cuales se
desarrollan el 95 % de las simulaciones (sélo el 2.5 % de las simulaciones se
encuentran por debajo de las curvas inferiores y el 2.5 % por encima de las
superiores).

un maximo para una energia critica luego decrece hasta alcanzar un minimo
y crece nuevamente a medida que I' crece. El hecho de que la energia E sea
una funcién multivaluada de E, determina un apilonamiento en el espectro.
M3s atin, este comportamiento revela una caracteristica nueva en el espectro
para fuentes localizadas mas alla de 2.6 Mpc: una depresién delante del
bump que hace que los eventos al final del espectro (justo antes del cutoff)
sean alrededor deun 50% més probables que aquellos en la depresién. Para
analizar esto en detalle discutiremos a continuacién la evolucién del espectro
diferencial de energia para el caso de los nicleos.
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Figura 3.4: En la figura se grafica la energia de los fragmentos sobrevivientes
como funcién de la distancia de propagacién para diferentes factores de
Lorentz iniciales (Ip = 4 x 10° y Ty = 2 x 10!%). Las convenciones de la
notacién utilizada son las mismas que en la Fig. 3.3.
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Figura 3.5: Relacién entre la energia de inyeccién de niucleos de hierro y la
energia final debido al proceso de fotodesintegracién para distintas distancias
de propagacién (de gris a negro: 20 Mpc, 10 Mpc, 3.5 Mpc, 3 Mpc).
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3.2 Una depresion antes del bump en el espec-
tro de energia

La conservacion del factor de Lorentz en el proceso de fotodesintegracion de-
termina la generacién de nucleones de altisimas energias, por lo cual, los
nucleos pesados ultra-energéticos pueden ser considerados entonces como
fuentes viajeras, generadoras de tales nucleones. De este modo, el nimero
total de particulas no es conservado durante la propagacién. Sin embargo, la
solucién al problema se reduce considerablemente si se tratan por separado la
evolucidn de los fragmentos sobrevivientes y la de los nucleones secundarios.

La evolucién del espectro diferencial de los fragmentos pesados, esta gob-
ernada por la ecuacién de balance introducida en el capitulo anterior. Usando
entonces el mismo formalismo y considerando una fuente puntual localizada
a to del observador, con un espectro de inyeccién Q(Eg,t) = k E;7 6(t — o),
el numero de particulas con energia F al tiempo ¢ esta dado por,

g

N(E,t)dE = —%

dE, (3.14)

con E, sujeta al vinculo (3.13).

Consideraremos ahora los efectos provenientes de la generacién de los
nucleones durante la propagacién. Para factores de Lorentz I' < 10! y
distancias menores que 100 Mpc la energia con la que los nucleones son
inyectados en el medio es aproximadamente igual a la energia con la que son
detectados en la Tierra. El nimero de nucleones con energia E al tiempo ¢
estd dado por el producto entre la probabilidad de que un nicleo en vuelo
emita un nucleén al tiempo ¢ y la probabilidad de que un nicleo sea emitido
al tiempo t,

K (1 _ e—R(I‘) t/56) Aa’r+2 E5’7+1
E

donde Ag es la masa inicial del nicleo, y la energia de generacién de los
nucleones secundarios esta dada por Eg = E,;/A,. Cuando los nucleones
son inyectados con energias por encima de los 100 EeV, las pérdidas por
fotoproduccién de piones comienzan a ser significativas. Sin embargo, estos
nucleones provienen de nicleos pesados con factores de Lorentz I’ > 10! que
son desintegrados en distancias menores que 10 Mpc. Dado que el camino
libre medio de los nucleones es alrededor de A, =~ 10 Mpc, es razonable definir
un tiempo caracteristico 7. para el instante en que el nimero de nucleones se
reduce a 1/e de su valor inicial Ag. Para poder determinar las modificaciones
del espectro debido a las pérdidas de energia que sufren los nucleones en su

n(E,t)dE = dE (3.15)
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Figura 3.6: Factores de modificacién para una fuente de nicleos de hierro,
distancia de propagacién 20 Mpc.

interaccién con los fotones primordiales, supondremos que el nicleo de hierro
emitido a ¢ = ¢y es una fuente viajera que al cabo de un tiempo 7. emite
en el mismo instante los 56 nucleones juntos. De este modo el espectro de
inyeccion puede ser aproximado por,

q(Eg,t) = k A;"YVEZ6(t — 1,) (3.16)
El nimero de nucleones con energia E al tiempo t es entonces,

K A6"1+2 E5’7+1
E

y la relacién entre la energia de inyeccién y la energia al tiempo ¢t permanece
fija por la relacién A (t — 7.) — Ei(B/E) + Ei(B/Eg) = 0, donde Ei es
la exponencial integral, y A, B los parametros de la pérdida fraccional de
energia introducidos en el capitulo anterior.

En la Fig. 3.6 se muestran los factores de modificacién de los fragmentos
sobrevivientes de fuentes de hierro con diferentes indices espectrales y una
distancia de propagacién de 20 Mpc. También estan incluidos los espectros
correspondientes a los nucleones secundarios. Puede apreciarse claramente
que el espectro de los nucleones, es al menos un orden de magnitud menor
que el de los fragmentos sobrevivientes alrededor de la zona del bump y por
lo tanto serd despreciado de aqui en mas. '

n(E,t)dE = dE (3.17)
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Figura 3.7: Factores de modificacién de fuentes de hierro para distintas dis-
tancias de propagacion (de negro a gris, 2.6 Mpc, 2.7 Mpc y 3 Mpc) suponien-
do un indice espectral vy = 2.

Figura 3.8: Igual que en la Fig. 3.7 con indice espectral v = 2.5.

En las Figs. 3.7 y 3.8 se muestra el factor de modificacién para diferentes
distancias de propagacion alrededor de 3 Mpc. Ellas muestran un bump un
cutoff y también una depresiéon antes del bump. Es importante remarcar que
el mecanismo que produce el apilonamiento que se ve en las Figs. 3.6, 3.7 y
3.8 tiene un origen diferente al de la Fig. 2.2. En el caso de los nucleones,
la produccién de fotomesones involucra la creacién de nuevas particulas que
se llevan energia dejando a los nucleones cada vez mas cerca del umbral
de la fotoproduccion de piones. Este mecanismo modulado por la pérdida
fraccional de energia es el responsable del bump en el espectro. El cuttoff
es una consecuencia de la conservacion del nimero de particulas juntamente
con las propiedades del espectro de inyeccién ( f §° . E;7dE, < 00).

En el caso de los nicleos, dado que el fact;ort de Lorentz es conservado,
los fragmentos sobrevivientes ven a los fotones térmicos del fondo césmico
siempre con la misma energia. De este modo, debido a que los nicleos que
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son inyectados con energias por encima al umbral de la fotodesintegracién
pierden energia al perder masa, nunca alcanzan el umbral. El bump observado
en este caso se debe solamente a la multivaluacién de la energia al tiempo
t como funcién de la energia de inyeccién. Nicleos emitidos con diferentes
energias pueden llegar con la misma energia pero con diferente masa.

Es claro que excepto en la regién del apilonamiento, el factor de modifi-
caci6n 7 es menor que 1, dado que = (E/E,)""!. Esta afirmacién pareciera
entrar en contradiccién con la conservacion del nimero de particulas. En re-
alidad, la coservacién del factor de Lorentz implica,

k E;"dE,|. = N(E,t) dE|, (3.18)

en acuerdo con la conservacién del niimero de particulas. Mas aidn, la condi-
ci6n (3.18) determina completamente la evolucién del espectro de energia de
los fragmentos sobrevivientes (3.14). Notemos que para poder comparar los
espectros modificados y sin modificar, en lo que a la conservacién del nimero
de particulas se refiere, uno debe tomar en cuenta que las correspondientes
energias estdn corridas. Como se sigue de (3.18), la conservacién del nimero
de particulas en el espectro esta dada por

Eg”th

N(E,t)dE = / kE;" dE, (3.19)

Egyy,

E"th

Et h

con E, y E;, los umbrales de energia para la fotodesintegracién y fotopro-
duccién de piones respectivamente.

Retomemos ahora nuestro andlisis de la Fiig. 3.5 en relacién a la depresién
que aparece en el espectro. En el caso de una fuente cercana de hierro,
localizada alrededor de 3 Mpc, y con energias de inyeccién por debajo de
la regién donde la funcién E(E,) es multivaluada, E es claramente menor
que E, y por ende la depresidn se hace visible. A pesar de la violencia del
proceso de fotodesintegracion a través de la resonancia dipolar gigante, para
fuentes cercanas ninguno de los nicleos son completamente desintegrados,
determinando esta inusual depresién antes del bump. Para una distancia
de vuelo de 3 Mpc, la composicién de los micleos a su llegada a la Tierra
cambia desde un 4 =50 (I ~ 10%) a un A = 13 (I' ~ 10™). Sin embargo la
variacién méas importante tiene lugar en la regién del bump, donde A varia
desde 48 hasta 13, siendo los nucleos de A = 33 los mas abundantes. Para
distancias de propagacién mayores que 10 Mpc, es de esperar sélo el arribo
de nucleones para energias por encima de 9 x 10?° eV. En este caso la funcién
E(E,) es multivaluada por debajo del umbral de la fotodesintegracién y la
depresién no existe. Cabe recalcar que para el caso de una fuente a 3.5 Mpc,
la depresién en el espectro es casi inapreciable, O(1%), en buen acuerdo con



3.2. UNA DEPRESION ANTES DEL BUMP EN EL _
ESPECTRO DE ENERGIA 53
los resultados obtenidos previamente por Elbert y Sommers por medio de
simulacién Monte Carlo [83].
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Capitulo 4

Fenomenologia de colisiones
hadroénicas

Tradicionalmente el estudio de los rayos césmicos ha contribuido notable-
mente al conocimiento basico sobre la fisica de particulas elementales y sus
interacciones. El Observatorio Pierre Auger detectando rayos césmicos por
encima de 10'° eV, ser3 indudablemente una valiosa fuente de informacién
acerca de las interacciones fundamentales en una nueva frontera de energia.
El estudio y comparacién de los diferentes modelos teéricos para las inter-
acciones que tienen lugar a las energias mds altas jamas detectadas en la
Tierra es de gran importancia para la interpretacién de los datos que colec-
tara el Observatorio Auger. En los préximos dos capitulos examinaremos las
similitudes y diferencias entre estos modelos y su influencia en los observ-
ables de las cascadas de particulas producidas en la atmdsfera por primarios
ultra-energéticos.

4.1 De la alta atmdsfera a la superficie terrestre

La interaccién de los rayos césmicos en la alta atmdsfera genera una cascada:
amplio disco de particulas de pequeno espesor que se mueve practicamente a
la velocidad de la luz. En el caso que el primario sea un nucleén o un nicleo,
la cascada comienza con una interaccién hadrénica. El nimero de hadrones
se incrementa a través de las sucesivas generaciones de interacciones entre
particulas. Sin embargo, en cada generacién alrededor del 30 % de la en-
ergia es transferida via el decaimiento de los piones neutros a una cascada
electromagnética. El 90 % de la energia del primario es disipada en la cas-
cada electromagnética (las particulas ionizan y excitan a las moléculas de
nitrégeno del aire causando radiacién cercana al ultravioleta), el resto de Ia
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Figura 4.1: Diagrama muy simplificado de los principales procesos en una
cascada. Se supone que la particula incidente es un nucleén, la lluvia se
divide en tres categorias: la cascada nucleénica, la cascada de piones y la
cascada electromagnética inducida por el decaimiento de los piones neutros.

energia es transformada en muones y neutrinos a través del decaimiento de
los piones cargados. La Fig. 4.1 muestra el desarrollo de una cascada en
forma esquemadtica.

La localizacién en la atmésfera donde la lluvia genera el mayor nimero
de particulas se denomina profundidad del maximo de la lluvia y se denota
con Xpax. Este valor depende tanto de la energia total como de la masa del
primario. Para un dado valor de la energia es de esperar que una cascada
producida por un nicleo pesado tenga un desarrollo mas rapido que la induci-
da por un protén. Esto es en parte debido a que los nicleos pesados tienen
una seccioén eficaz mayor y por ende pueden interactuar mas rapido que los
protones. Ma4as atn, es posible estudiar el comportamiento de los nicleos
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pesados como una superposicién de sus constituyentes: los nucleones. El
modelo de superposicién representa un buen estimador del comportamiento
(en promedio) de varias propiedades de la lluvia. Asi, un nucleo de hierro
produce una lluvia que puede ser aproximada por la superposicién de 56 llu-
vias de nucleones, cada una con 1/56%™° de la energia del niicleo de hierro.
La posicién del X, para lluvias inducidas por protones se incrementa al
menos en 55 g/cm? por cada década de energia, por lo tanto al reducir la
energia en 1/56, el valor esperado del X,,,x decrece aproximadamente en 100
g/cm?. Se espera entonces que un nicleo de hierro tenga un Xpa de 100
g/cm? menor que el Xp,, de un protén de la misma energia.

El enjambre de particulas es dispersado del eje de la lluvia (core) debido a
una serie de efectos combinados; el scattering coulombiano y las interacciones
o decaimientos con intercambio de impulso transverso. Las particulas se
desparraman lateralmente formando una especie de panqueque, de modo
que al llegar a la superficie terrestre el frente habra desplegado un area muy
grande. La mayor densidad de particulas se genera en la zona cercana al
core, a medida que uno se aleja del eje la densidad decrece siguiendo la escala
determinada por el radio de Moliere en el aire [120]. Estudios de simulacién
de lluvias iniciadas con incidencia vertical predicen que la distribucién es
axialmente simétrica fuera de la regién del core. Este es un hecho que ha
sido confirmado experimentalmente a lo largo de un gran rango de energias,
ver Fig. 4.2 [45].

El frente de la lluvia al llegar a la superficie de la Tierra estd levemente
curvado semejando una especie de cono. Esta geometria indica que las
particulas alejadas de la region del core llegan por detras del plano de la
lluvia (plano L al core). Los muones generalmente llegan antes a la super-
ficie que los electrones y los fotones dado que sufren menos interacciones y
entonces tienen un camino mas directo hacia la tierra. Las lluvias iniciadas
por nicleos de hierro al ser ricas en muones y desarrollarse en una zona mas
alta de la atmésfera tienen una senal que llega en un lapso de tiempo menor
que el de las lluvias iniciadas por protones de la misma energia.

Los detectores de fluorescencia ven a la lluvia como un punto de luz
cuyo movimiento transcurre a lo largo del core. La cascada de las particulas
ionizantes es monitoreada en la atmésfera a través de la fluorescencia del
nitrégeno. La cantidad de luz producida a una dada profundidad en la
atmoésfera es proporcional al tamainio de la lluvia y caracteriza al niimero
de particulas cargadas N,. Midiendo la luz producida a diferentes profundi-
dades, el detector de fluorescencia determina el perfil longitudinal de la lluvia
N(z). A medida que el nimero de particulas de la lluvia se incrementa, la
energia original es repartida entre mas y mads particulas. El tamano de la
lluvia alcanza su maximo Npay a alguna profundidad Xp,., y luego decrece.




CAPITULO 4. FENOMENOLOGIA DE COLISIONES
60 HADRONICAS

jg

2

[ I=)
o
(3,

| =]
wW
o
-
©0

o
[ 1=}
o

J

KILOMETRES

Figura 4.2: EAS No. 2-4834 detectada por el Volcano Ranch con una energia
superior a 10?° eV. Los nimeros indican las densidades de particulas obser-
vadas en unidades de m~2, el punto A representa la localizacién estimada
para el eje de la lluvia.

La integral del perfil longitudinal es una medida calorimétrica de la en-
ergia total de la lluvia electromagnética. Dado que cada particula cargada en
la cascada deposita en promedio 2.2 MeV en cada intervalo de profundidad
de 1 g/cm? [121], el valor de la energia es,

Eom =22 / N,(X)dX Mevg/cm®. (4.1)

La energia de la cascada electromagnética puede ser considerada como una
cota inferior a la energia del rayo césmico primario.

La energia del primario puede ser estimada también a partir de los de-
tectores de tierra. El mecanismo utilizado en este caso es una interpolacién
y/o extrapolacién de una cantidad que se supone correlacionada con la en-
ergias del primario. Asi por ejemplo, la determinacién de la energia en el
experimento Haverah Park esta basada en la correlacién de la energia con
p(600), la densidad de sehal por metro cuadrado en los tanques de agua que
se encuentran a una distancia de 600 m del core. En el caso de AGASA se
usa S(600), la densidad de energia depositada en los centelladores plasticos
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a 600 m del core. El uso de estos estimadores esta bien establecido, se sabe
que dependen muy poco de los programas de simulacién utilizados para mod-
elar la lluvia [122]. En el caso de Haverah Park y AGASA p(600) y S(600)
tienen una incerteza menor que el 20 % (esto incluye un 10 % debido a las
fluctuaciones fisicas y un 10 % debido a la incerteza en la reconstruccion de
la lluvia).

La fuente mas importante de las fluctuaciones en el desarrollo de la lluvia
provienen de las primeras interacciones. Las fluctuaciones en las interac-
ciones posteriores estan promediadas sobre un gran nimero de particulas y
no son importantes. La profundidad a la que ocurre la primera interaccién (el
camino libre medio en la alta atmdsfera) tiene un gran efecto sobre la local-
izacién del maximo de la lluvia. Notemos también que las fluctuaciones en el
numero relativo de piones cargados y neutros en las primeras generaciones de
las lluvias afectan tanto al desarrollo de la cascada electromagnética como
al contenido de muones a nivel de la superficie. Dos programas de simu-
lacién (SIBYLL [123], QGSJET [124]), basados esencialmente en los mismos
conceptos fisicos, modelan las interacciones hadrénicas, responsables de las
primeras generaciones de particulas, por encima de 10?° eV. Dedicaremos la
ultima parte de esta Tesis al andlisis (tanto fenomenolégico como utilizando
simulaciones) de los modelos teéricos subyacentes en SIBYLL y QGSJET a
fin de identificar el origen de sus diferencias, las cuales se traducen en difer-
entes predicciones para el comportamiento de la cascada de particulas en la
atmosfera. En particular discutiremos la posible influencia de los mismos
en la determinacién de los parametros utilizados para inferir la energia y
composicién del primario.

4.2 Modelos hadronicos

4.2.1 Procesos soft

Los eventos que resultan de las colisiones hadrdnicas de alta energia revelan
la produccién de un gran numero de particulas, de modo que, su descrip-
cién es particularmente complicada debido a la gran cantidad de variables
involucradas. En particular, en los procesos soft, la situacién es todavia mas
complicada debido a que la porcién de impulso transferido involucrado es
pequena, la constante de acoplamiento es grande y la teoria de perturba-
ciones usual pierde sentido. Por este motivo las propiedades de estos eventos
no pueden ser extraidas directamente del Lagrangiano de QCD. En general
se recurre a modelos fenomenoldgicos [125, 126, 127, 128].

Existe una gran diversidad de datos experimentales en lo concerniente a la
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fisica hadrénica: diferentes tipos de haces y blancos han permitido medir, en
un extenso rango de energias, cantidades como la secciones eficaces, distribu-
ciones de multiplicidad y sus momentos, correlaciones entre particulas, etc.
Estos datos imponen severos vinculos a cualquier modelo fenomenolégico,
y desafortunadamente ningiin modelo existente puede atribuirse los merec-
imientos para ser considerado el “correcto”. Lo mas a que uno puede aspirar
es a una buena representacién de los datos existentes mas un poder de predic-
cién sobre propiedades no estudiadas o la extrapolacién de resultados a altas
energias.

La base teérica de los modelos mencionados puede encontrarse en la teoria
de Gribov-Regge (GR) [129].* Esta teoria parte de considerar al intercam-
bio del Pomerén como el proceso bésico en el scattering elastico y difractivo
hadrén-hadrén de altas energias, entendiéndose por Pomerén, un objeto con
propiedades bien definidas, cuya naturaleza en términos de quarks y gluones
no estd completamente entendida.! En la teoria GR, se calcula la ampli-
tud elastica A;_,, como una suma de amplitudes con intercambio de varios
Pomerones. La unitariedad relaciona las discontinuidades de las amplitudes
eldsticas con los scatterings inelasticos. En particular, la seccién eficaz total
puede ser desarrollada como o = }_ o, siendo o, la seccién eficaz relaciona-
da con m Pomerones. La formulacién precisa de este concepto ambiguo es lo
que define a los diferentes modelos.

Remarquemos, (y a riesgo de sonar demasiado reiterativo) que la teoria
GR es un enfoque fenomenoldgico que no ha sido derivado de la teoria basica
(QCD). Veneziano [131] hizo un intento por cubrir esta brecha identifican-
do desarrollos topoldgicos de diagramas de QCD (cada gréfico de Feynman
puede ser caracterizado por una superficie bidimensional orientable, y el de-
sarrollo de Feynman puede ser reagrupado como una suma sobre las diferentes
topologias de las superficies orientables [132, 131]) para scatterings elésticos
con desarrollos de intercambios de Pomerones miiltiples en la teoria GR.

El célculo perturbativo de Regge puede ser descripto por un modelo de
eikonal generalizada, donde los pesos de los correspondientes graficos de
Pomerén se obtienen utilizando el formalismo eikonal standard. La prob-

*Los detalles de calculo de los conceptos que se presentan en forma cualitativa a con-
tinuacién pueden encontrarse, por ejemplo, en [130].

tEn el lenguaje de la teoria relativista, usualmente se asocia a los procesos que in-
volucran la amplitud de los polos de Regge el intercambio de un Reggeon. En particular,
el comportamiento de la seccién eficaz total (crecimiento logaritmico) requiere la con-
tribucién dominante de un Reggeon “especial” (Pomer6n) para expresar los scatterings
difractivos.
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abilidad de una interaccién ineldstica entre hadrones a y b esta dada por,

SOFT Yo'V b?
Xab (8, b) = Rgb €xp {Ay - 4R2b} (42)

con y =1Ins, A = ap(0) =1y Ry = RZ+ R2 + ap(0) y. Siendo A y a/p(0)
los pardmetros de la trayectoria del Pomeron, y v y R? los paramétros que
describen los vértices hadrénicos.

Este resultado puede obtenerse también a partir de las reglas de corte
de Abramovskii-Gribov-Kancheli (AGK) [133].} Una discontinuidad o un
corte en el propagador del Pomerén proporciona la secciéon eficaz ineldstica
para la produccién multiple de particulas. Por el contrario un Pomerén
no cortado, corresponde al scattering eldstico. El intercambio de un tdnico
Pomerén en un scattering elastico corresponde al diagrama dominante. La
discontinuidad en el canal s corresponde a la produccidon de dos cadenas de
particulas como se muestra en la Fig. 4.3.(a). Las correcciones al diagrama
dominante provienen del intercambio de multiples Pomerones cortados. El
intercambio de dos Pomerones cortados queda representado por un diagrama
con cuatro cadenas, Fig. 4.3.(b). Las dos nuevas cadenas interactuan con los
quarks y anti-quarks del mar.

La produccién de secundarios en cada cadena requiere introducir un esce-
nario aun mas sofisticado, donde los hadrones son tratados como excitaciones
de “cuerdas eldsticas” con quarks confinados localizados en sus bordes [134].
El intercambio de color entre los hadrones colisionantes, determina la forma-
cién de un “tubo de color” (dos cuerdas qqg, ¢g-4g), que hadroniza generando
multiples particulas.

La fragmentacién de un partén ¢ en un tipo especifico de hadrones h esta
descripto por una funcién de fragmentacién D} (z) que depende de la fraccién
de momento z del partén adquirida por h [135]. El modelo de hadronizacién
standard resulta de la separacién de un tubo estirado con flujo de color que
se fragmenta sucesivamente produciendo pares de quarks anti-quarks. La
ruptura de estas cuerdas produce hadrones con momento transverso limitado
por el flujo del tubo en esa direccién. Las propiedades de los jets de hadrones
quedan descriptos por modelos de cascadas con una naturaleza probabilistica
iterativa, implementada en los programas de Lund Monte Carlo [136].

En sintesis, las ideas esbozadas en la discusién anterior, introducidas in-
dependientemente en Orsay, bajo el nombre de Dual Parton Model (DPM)

tLas reglas de corte AGK permiten relacionar las discontinuidades en los graficos de
Reggeones. Su validez es independiente de la forma de las funciones de vértice, siempre
que estas satisfagan propiedades generales tales como unitariedad, analiticidad y amor-
tiguamiento para grandes valores del impulso en la direccion transversa.
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Figura 4.3: Diagramas que representan el intercambio de Pomerones soft y
cadenas hard, (a) corte de un Pomerén soft (dos cadenas soft), (b) corte de

dos Pomerones soft (cuatro cadenas), (c) corte de un Pomerén soft y uno
hard (d) corte de un Pomerén soft y dos hard.

[125] , y en Mosci conocidas como el Quark Gluon String Model (QGS) [126],
indican que la amplitud de scattering para colisiones hadrénicas de altas en-
ergias puede ser expresada como un desarrollo topoldgico de la teoria GR.
Para poder obtener las propiedades de los estados hadrénicos finales de cada
diagrama tanto DPM como QGS requieren i) la introduccién de funciones
de estructura parténica, que pueden relacionarse con la probabilidad de pro-
ducir estados especificos excitados de cuerdas, ii) funciones de fragmentacién
que estan conectadas con el decaimiento de las cuerdas excitadas.

4.2.2 Miniyets

Los estudios en el intersecting storage rings (ISR), CERN, revelaron un in-
esperado crecimiento en la seccién eficaz de las interacciones p+ p — 7%+ x,
y p+p — 7%+ x, con un considerable impulso transverso en los piones [137),
observaciones que a su vez fueron confirmadas por los experimentos de rayos
coésmicos [138]. Ma4s ain, la evidencia de produccién de minijets detectada
por UA1 [139], junto con la correlacién entre la multiplicidad por evento y el
momento transverso por particula [140], parecerian indicar que alrededor de
V/s = 800 GeV los procesos de QCD semi-hard tienen relevancia en las inter-
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acciones hadrénicas. En particular, para obtener una buena representacién
de la seccién eficaz total, el valor inicial de A = 0.07, debe ser reemplazado
para ajustar los datos obtenidos en el SppS por A = 0.14 (con el ajuste
adecuado de los demds pardmetros). Mds atin, el ajuste de do/dy(s) ay =0
requiere esencialmente valores de A alin mayores.

El modelo fenomenolégico mds simple para dar cuenta de este efecto fue
presentado por Gaisser y Halzen a mediados de la década del ’80 [141]. En
este modelo la seccién eficaz total puede ser expresada a partir de la suma
de dos términos: la seccién eficaz soft osf (independiente de la energia para
grandes valores de /s), y la seccién eficaz oqcp calculada a partir de un
tratamiento perturbativo con un cut-off impuesto para pequenos valores del
momento transverso pr. El modelo predice un rapido crecimiento de la sec-
cién eficaz total a medida que aumenta la energia del centro de masa, de modo
que, ajustando adecuadamente el cut-off en la energia pueden reproducirse
los datos del colisionador CERN ISR. Sin embargo, este modelo aditivo viola
unitariedad considerando energias de 1 TeV, como las del Fermilab Tevatron
Collider [142).

Un afio mas tarde, usando la formulacién del scattering difractivo {143]
para estudiar la dependencia de la seccién eficaz a partir del modelo de par-
tones de QCD, Durand y Pi reformularon el modelo corrigiendo la deficiencia
antes mencionada [144]. Este nuevo enfoque estudia la amplitud de scatter-
ing en la aproximacion eikonal utilizando la representacién del parametro de
impacto e ignorando los efectos de espin y la pequeniia parte real de la ampli-
tud de scattering, aproximaciones razonables a altas energias. La expresién
para la seccidn eficaz inelastica toma la forma,

Oinel = /d2b [1 - e‘z"(b’s)] (4.3)
donde la eikonal queda representada por,
X(8,8) = Xnara (03 8) + Xooe () 8) (4.4)
siendo x,, de la forma
Xeore (b 8) = C(s)A(b) (4.5)

Y Xpaa € igual a la mitad del valor promedio de las interacciones fuertes con
pardmetro de impacto b,

o = %n(b, 5) = %A(b)aQCD(s). (4.6)
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Donde A(b) representa la probabilidad de interaccién entre dos de los par-
tones que componen los hadrones colisionantes (se supone a la distribucién
parténica del nucleon incidente asociada a la distribucién de carga).! ogcp
es la seccién eficaz inclusiva para la produccién de jets,

oqep(s /d$1 /d:z:2 /dprG(xl)G(xz) dcr(s) (4.7)

dx 1 dmg de

siendo (s) la seccién eficaz elemental de la interaccién partén-partén a sub-
energias § = x,zs. Las variables z; representan la fraccién de momento de
los nucleones incidentes transportada por los partones correspondientes. La
seccién eficaz ¢ es obtenida a partir del tratamiento de QCD perturbativo,
se supone que este tratamiento es valido para momentos transversos por
encima del umbral p'®, un pardmetro bésico del modelo. Las G representan
las funciones de distribucién standard. A pesar de que existe un pequeiio
incremento en C(s) (posiblemente debido a las interacciones soft), se fija
C = 123 GeV~2 (independiente de la energia) de modo que reproduzca el
valor de la seccidn eficaz (32 mb) en la regién donde xnaq €s pequena.
La seccién eficaz ineldstica puede ser reescrita segin,

Oinel = ) ON + / d?be 59 [1 — em2CA0) (4.8)
N=1

con
/ [TL b S)] —n(b,s) d2b (49)

on puede ser interpretada como la seccién eficaz topolégica para la pro-
duccién de N pares de minijets, cada uno con py > p®'®. Esta interpretacion
supone que el nimero de pares de jets para un parametro de impacto b estd
caracterizado por la distribucién de Poisson con media n(b,s). Es impor-
tante notar que, en términos del desarrollo AGK la cantidad oy corresponde
al intercambio de N cortes de escaleras sumadas sobre todas las escaleras no

$En términos més precisos, la distribucién parténica para las interacciones p-p es la
transformada de Fourier del factor de forma eléctrico del protén, de modo que,

V2 (v,b)3
App(t) = 72 2D

Kg(l/pb),

siendo K3(z) la funcién hiperbélica de Bessell exponencialmente decreciente, y u ~ 0.71
GeV2. La suposicién de que los partones y la carga eléctrica en el protén tienen dlstnbu—
ciones similares es una versién moderna de las ideas presentadas a mediados de la década
del ’60 sobre la distribucién de la materia dentro del protén [145].
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cortadas[133]. Por lo tanto, la distribucién de probabxhdad para la produc-
cién de minzjets esta dada por,

P -2 (4.10)
Oinel

y el nimero medio de pares de jets por colision es,

<N>:ZNPN=M. (4.11)

N=0 Oinel

En SIBYLL (los procesos soft estdn basados esencialmente en el DPM),
para generar un evento ineldstico no difractivo, se procede a selecionar al
azar el numero de pares de minijets a ser producidos. Los valores de z; y
T, se determinan de acuerdo a l_as distribuciones de partones en los hadrones
incidentes, sujetos al vinculo p‘q?t > pBin, Cada par de jets es representado
como el loop de cuerda estirado entre gluones que no esta conectado a las
cuerdas que generan el evento subyacente [146]. La fragmentacién de los
gluones es ligeramente diferente de la fragmentacién usual de las cuerdas del
evento fundamental. Primero se crea una particula en cada uno de los bordes
del loop generando dos pares ¢ en cada extremo. Las dos cuerdas resultantes
son fragmentadas normalmente. Esto da un minimo de seis particulas por
cada par de jets. Para una descripcién mds detallada el lector es remitido a
[123].

Los parametros de los algoritmos que son ajustados para reproducir los
datos obtenidos en aceleradores, ya sea en la regién central (pZ;, = 5 GeV?,
multiplicando la seccién eficaz del jet por un factor ad hoc, k = 1.7)como asi
también en la regién de fragmentacién, son posteriormente extrapolados, sin
reajustes, varios ordenes de magnitud.

En QGSJET [124] la teoria es formulada completamente en términos de
intercambios de Pomerones. La idea bdsica es reemplazar el Pomerén soft
(introducido en la seccién anterior), por uno comunmente llamado “Pomerén
semi-hard’, que es escencialmente un Pomeroén soft ordinario con una escalera
de partones de QCD adosada en el medio. De este modo, en QGSJET, los
minijets surgen como una parte del Pomerén semi-hard, que es el verdadero
motor de la interaccién (Figs. 4.3.(c) y 4.3.(d)) [147].

La contribucién de la interaccién semi-hard a la seccién eficaz hadrén-
hadrén, teniendo en cuenta la evolucién previa (emisién de un Pomerén soft)
esta dada por

1
Xor(s,b) =7 / du, / dysXay 5 5(5) (4.12)
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donde y; es el valor que toma la rapidez en cada uno de los extremos del
Pomerén, y r? un pardmetro asociado a la distribucién parténica. Asi, la
seccién eficaz ineldstica se obtiene sumando sobre las secciones eficaces de
diferentes procesos,

Oinel = Z o), (4.13)

n,m=1
siendo
HARD
(n,m) _ d2 2 Cab th;;;)FT) (2 Cab Xab )
Oab (S) - 1
ab m.

SOFT HARD) }
b}

X exp{—2Ca (Xap + Xab (4.14)

la seccién eficaz asociada a n cortes de Pomerones soft y m bloques semi-hard;
Cgapb s un coeficiente caracteristico de la interacciéon. El nimero de particulas
cargadas se obtiene ficilmente generalizando el método de produccién de
hadrones mediante el intercambio de Pomerones soft, discutido en la Ref.
[126].

El conjunto de parametros del Pomerén soft, A = 0.07, a(0) = 0.21
GeV~2, R2 = 3.56 GeV~™2, 72 = 3.64 GeV~? es recuperado al tener en
cuenta procesos semi-hard (pZ;, = 4 GeV?, r?2 = 0.6 GeV 2, Cpp = 1.5).

Los algoritmos de QGSJET reproducen los datos experimentales con bas-
tante precisién. La Tabla 4.1 contiene las predicciones de QGSJET y el
modelo QGS para dos valores diferentes del parametro A junto con los datos
obtenidos experimentalmente (DE) [124]. De los datos se desprende que la
seccién eficaz inelastica predicha por el modelo QGS con A = (.14 no di-
fiere demasiado de los valores que se obtienen con QGSJET, sin embargo la
seccién eficaz con (QGS) A = 0.07 es ligeramente menor.

Un enfoque alternativo de QGSJET es discutido en [148]. En esta version,
una vez determinada la relacién de energia entre los prcesos soft y semi-hard,
la hadronizacién es calculada usando algoritmos similares a los empleados en

HERWIG [149].

4.3 Inclusion de efectos nucleares

Las simulaciones numéricas de EAS, deben incluir efectos nucleares. Los
modelos estadisticos y termodindamicos generalmente adoptan un tratamien-
to naive en el que el proyectil y sus fragmentos pierden la misma cantidad
de energia en cada interaccién [150]. Si bien este procedimiento tiende a
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Tabla 4.1: Secciones eficaces nucleén nucle6n obtenidas experimentalmente
y mediante simulaciones con QGS, QGSJET.

Vs [GeV]  Modelo/DE Otor [mb] Oe {mb] Oinel [Mb]
93 QGSJET 42.7 7.0 35.7
DE 429 £+ 0.2 76 £ 03 353+ 04
546 QGSJET 61.7 12.0 49.7
DE 61.26 + 0.93 12.87 £ 0.3 48.39+ 0.98
1800 QGSJET 7.7 17.0 60.7
DE 80.03 +£2.24 19.70 £ 0.85 60.33+ 2.4
QGSJET 147 (138) 40 (36) 107 (102)
10° QGS A =0.07 102 20 82
QGS A = 0.14 140 35 105

compensar el alto grado de elasticidad utilizado en estos modelos para sim-
ular las interacciones hadrén-hadrén, produce una propagacién sumamente
ineldstica cuando es aplicado a los modelos de cuerdas (KNP) [151] desen-
cadenando un desarrolo rapido de la lluvia, en contradiccién con los datos
obtenidos mediante colisiones p-niucleo [152]. Al respecto mencionemos que,
es precisamente el modelo KNP [151] el favorecido por el grupo de Fly’s Eye
para establecer (mediante simulaciones) la profundidad a la que ocurre el
méximo desarrollo de las lluvias con primarios entre 1017 y 10'° eV [3].
Tanto SIBYLL como QGSJET Y introducen el poder de frenado de hadrones

en el nucleo de la misma manera. Las particulas muy energéticas producen
un scattering multiple formulado en base a la teoria de Glauber [155]. En
efecto, la expresion para la seccion eficaz inelastica esta dada por

inel

B g} — g / bd2b (1 — e~ohuT®). (4.15)

4 (s) puede ser expresada como la

suma sobre las secciones eficaces correspondientes a los v nucleones afectados

2 — hh hA P el
en el blanco, siendo < v >= Ao, /ois,. Es de esperar que las predicciones

con T'(b) el perfil nuclear. Notemos que o,

ILa inclusién de efectos nucleares en QGSJET esta discutida en detalle en [153]. El
mecanismo esquematizado a continuacién, incluido en SIBYLL, sigue lineamientos simi-
lares a los presentados en [154].
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Figura 4.4: Secciones eficaces p-aire como funcién de la energia del proton
incidente.

para el numero de nucleones afectados en las interacciones a altas energias
sean diferentes en SIBYLL y KNP, puesto que, al extrapolar unos pocos
6rdenes de magnitud los algoritmos utilizados en estos programas comienzan
a observarse marcadas diferencias en las secciones eficaces hadrén-hadrén
[156]. I

Sin embargo, como mencionaramos, la diferencia mas significativa reside
en el tratamiento de las interacciones que sufre el haz dentro del blanco. En
SIBYLL, la produccién de particulas nuevamente deviene como concecuencia
de la fragmentacién de cadenas neutras partén-partén construidas a partir
de los quark contenidos en los hadrones colisionantes. En el caso en que
los nucleones afectados del blanco sean mas de uno, las cuerdas extras son
conectadas al proyectil mediante los quarks del mar. Dado que las funciones
de estructura de los quarks del mar son mas suaves que las de los quarks
de valencia, el haz pierde menor cantidad de energia en estas colisiones adi-
cionales. Por lo tanto, éste modelo de scattering multiple (y a diferencia del
modelo KNP) controla que la inelasticidad de una colisién hadrén-nicleo no
sea mucho mayor que la correspondiente a una interaccién hadrén-hadrén.

IEn la Ref. [157] se sostiene que la distribucién de nucleones afectados en una interac-
cién hadrén-nicleo es la misma en los dos modelos. Esto es debido a que, en un principio,
se pensé que los modelos no presentaban divergencias respecto de opp. De hecho, al ten-
er en cuenta interacciones a energias del Tevatron, las secciones eficaces hadrén-hadrén
coinciden al igual que el nimero de nucleones afectados.
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Figura 4.5: Secciones eficaces 7-aire.

En las Figs. 4.4 (4.5) se muestran las secciones eficaces p-aire y (7-aire)
en funcién de la energia del proyectil en el sistema del laboratorio. Se han
superimpuestos puntos experimentales obtenidos mediante experimetos en
aceleradores x[158], {[159], asi como también datos obtenidos en experimen-
tos de rayos c6smicos, o[160]**, ¢[161], O[162]. Tanto en los célculos de la
seccion eficaz de QGSJET (linea de puntos) como en la usualmente llamada
“Bartol cross section” (linea discontinua), la energia de laboratorio aparece
como un input en los algoritmos. Sin embargo, el pardmetro en SIBYLL (tra-
zo continuo), es la energia del sistema centro de masa hadrén-nucleén [163)].
Es importante destacar, que gréaficas similares se encuentran publicadas en
[124], pero la seccién eficaz de SIBYLL tiene un comportamiento diferente.
Esto debe atribuirse a un error en el procedimiento de conversién al sistema
centro de masa.

Como discutimos en las secciones anteriores, el ajuste de los pardmertros
(a los datos de aceleradores) en QGSJET contiene una mezcla de interac-
ciones soft y hard, mientras que en SIBYLL la interaccién es controlada por
la produccién de minijets. De este modo, es de esperar una desviacién en las

**Es importante remarcar que durante el cilculo de o,_,ir en la Ref. [160] se tuvo en
cuenta una dependencia en la energia dada por 290 E %001 Esta parametrizacién se
obtiene suponiendo que no existe una ruptura significativa del escaleo de Feynman en la
regién de fragmentacién, y que el aumento en la multiplicidad crece como In?s. Es de
esperar que el valor de o,_,i; sea menor si, por el contrario, existe una ruptura en el

escaleo de Feynman en la regién de fragmentacién. Ver, [161].
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predicciones de los modelos cuando los algoritmos son extrapolados varios
ordenes de magnitud. Mdas aln, uno podria asegurar que las predicciones de
SIBYLL indicaran un crecimiento mds abrupto (que en QGSJET) en la sec-
cién eficaz, dado que a altas energias los procesos semi-hard dominan sobre
los soft, y la extension a colisiones hadrén-niicleo, en principio, no introduce
divergencias adicionales significativas.
En el préximo capitulo se comparan las predicciones de SIBYLL y QGSJET

a partir de resultados obtenidos por medio de simulaciones Monte Carlo.




Capitulo 5

Interacciones hadrdnicas en la
ultima frontera de energia

En este ultimo capitulo se presentan una serie de andlisis comparativos entre
SIBYLL y QGSJET. Estos resultados se encuentran parcialmente discutidos
en [167].

Comenzamos nuestro estudio comparando las interacciones p-p y p-nicleo.
A continuacién, para ahondar en el andlisis de la influencia de los distintos
modelos propuestos en las EASs, se generan alrededor de 5000 lluvias inici-
adas por protones con energias entre 10'* y 10%%® eV mediante el programa
AIRES [164], un sistema realistico capaz de generar lluvias que incluyen cas-
cadas electromagnéticas*® e interacciones hadrdénicas modeladas por SIBYLL
y QGSJET.

5.1 Colisiones Hadronicas

La manera mas directa para poder analizar las diferencias entre los mod-
elos es comparar las predicciones sobre el nimero de secundarios que son
producidos en condiciones similares. Por medio de la simulacién de inter-
acciones p-p y p-A! (con la energia del proyectil variable), de cada modelo
hadrénico se generaron conjuntos que contienen (cada uno) 10° colisiones. A
partir de éstos construimos las distribuciones bidimensionales del ntiimero de
secundarios wvs. el logaritmo de la energia de algunas especies seleccionadas.
En todos los casos se encuentra que el nimero de secundarios provenientes
de colisiones simuladas con QGSJET es mayor que en la correspondiente

*La mayoria de los algoritmos que describen la cascada electromagnética, estdn basados
en el reconocido programa de simulacién MOCCA [165].
'De aqui en méds A refiere a un niicleo con nimero mésico igual a 10.
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simulacién con SIBYLL. Esto puede ser apreciado en las distribuciénes bidi-
mensionales de energia vs. el nimero total de secundarios, Figs. 5.1 a 5.8. A
pesar de que las diferencias no son tan obvias a 100 TeV (Figs. 5.1y 5.2), cre-
cen dramdticamente cuando la energia del proyectil alcanza 102 eV (Figs.
5.7 y 5.8). Notemos sin embargo, que las distribuciones de piones tienen
igual forma a diferencia de lo que ocurre con aquellas que corresponden a la
componente nucleénica (ver Fig. 5.9).

5
Log (Ev) 1GeV)

Figura 5.1: Distribuciones bidimensionales obtenidas a partir de scatterings
p-p (energia de incidencia del p 100 TeV). Del lado izquierdo se presentan
los resultadios de SIBYLL, mientras que el lado derecho corresponde a los

resultados de QGSJET.

Estas visibles discrepancias pueden ser explicadas cualitativamente a par-
tir de los conceptos introducidos en las secciones precedentes. Dado que en
SIBYLL las interacciones a altas energias son s6lo representadas en términos
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Figura 5.2: Scatterings p-nucleo (A = 10), energia de incidencia del p 100
TeV. Se utilizan las mismas convenciones que en la Fig. 5.1.
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Figura 5.3: Scatterings p-p, energia de incidencia del p 100 PeV. Se utilizan
las mismas convenciones que en la Fig. 5.1.
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Figura 5.4: Scatterings p-nicleo (A = 10), energia de incidencia del p 100

PeV. Se utilizan las mismas convenciones que en la Fig. 5.1.
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Figura 5.5: Scatterings p-p, energia de incidencia del p 10 EeV. Se utilizan
las mismas convenciones que en la Fig. 5.1.
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Figura 5.6: Scatterings p-nicleo (A = 10), energia de incidencia del p 10
EeV. Se utilizan las mismas convenciones que en la Fig. 5.1.
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Figura 5.7: Scatterings p-p, energia de incidencia del p 100 EeV. Se utilizan
las mismas convenciones que en la Fig. 5.1.
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Figura 5.8: Scatterings p-nicleo (A = 10), energia de incidencia del p 100
EeV. Se utilizan las mismas convenciones que en la Fig. 5.1.
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de minijets, la cantidad de pares de jets necesaria para dar cuenta del incre-
mento en la seccién eficaz, debe ser mayor que en el caso QGSJET. Pero a
la vez, para reproducir en forma exacta las multiplicidades detectadas en los
aceleradores, el nimero de secundarios por minijet producidos por SIBYLL
debe ser menor. En otros términos, el uso de minijets como tinico recurso
para modelar las interacciones semi-hard necesariamente se traduce en pro-
cesos menos inelasticos que los gobernados conjuntamente por Pomerones
soft y semi-hard. A altas energias, claro est4, las interacciones hard dominan
notoriamente sobre las soft determinando un visible incremento del nimero
de secundarios en las simulaciones realizadas con QGSJET respecto de las
SIBYLL. Como fue discutido en la seccién anterior, la extensién a interac-
ciones hadrén-niicleo es desarrollada en ambos modelos en el marco de la
teoria de Glauber, y por tanto, no agrega divergencias adicionales significa-
tivas.

5.2 EAS

Lluvias inducidas por protones son simuladas utilizando AIRES+SIBYLL
y AIRES+QGSJET. El rango de energias incluye primarios desde 10 eV
extiéndose hasta 10%2°® eV. Para resaltar las diferencias entre los modelos
hadrénicos se utilizé6 en ambos casos la seccién eficaz de AIRES (“Bartol
cross section”).

Todas las colisiones hadrénicas con energias por debajo de los 200 GeV son
procesadas utilizando el algoritmo de desintegracién de Hillas [166], mientras
que por encima de esta energia, SIBYLL o QGSJET gobiernan los procesos
hadrénicos. Han sido rastreadas las trayectorias de las particulas con energias
superiores a los siguientes umbrales: 500 keV para gamas, 700 keV para
positrones y electrones, 1 MeV para muones, 1.5 MeV para mesones y 80 MeV
para nucleones y nicleos. Los primarios son inyectados en la alta atmosfera
(100 km.a.s.1), y los detectores son ubicados a nivel del mar.

Se analizé detalladamente el desarrollo longitudinal de las lluvias. El
numero de particulas junto con sus energias han sido registradas para difer-
entes niveles (mds de 100) en funcién de la penetracién vertical. La multi-
plicidad cargada, esencialmente electrones y positrones, permitié determinar
la localizacién del méaximo de la lluvia, por medio de un ajuste a la funcién
de Gaisser—Hillas [164] con 4 pardmetros.

En la Fig. 5.10 se muestra la variacion del < Xpa.x > como funcién de la
energia del primario. Se observa claramente que SIBYLL desencadena lluvias
con un desarrollo mas lento que QGSJET, incrementadose las diferencias al
aumentar la energia del primario. Esto es consistente con el hecho de que
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Figura 5.10: Valor promedio de la profundidad del maximo en lluvias induci-
das por protones (< Xpyax >) como funcién del logaritmo de la energia del
primario. Las barras de error indican las fluctuaciones standard (las fluc-
tuaciones RMS de los valores medios estian contenidas en los simbolos). Los
cuadrados (circulos) corresponden a SIBYLL (QGSJET).

QGSJET produce mas secundarios que SIBYLL y por consiguiente, en éste
ultimo, se retarda el desarrollo de la lluvia electromagnética (fuertemente
correlacionada con el decaimiento de los 7°). Las fluctuaciones, representadas
por las barras de error, disminuyen monotdénicamente al aumentar la energia,
variando entre 95 g/cm? a 10'* eV hasta 70 g/cm? a 10203 eV.

Antes de seguir adelante es importante remarcar que el valor obtenido
para < Xmax > a 10! eV es ligeramente diferente al presentado reciente-
mente en la Ref. [168]. Esta diferencia surge del hecho de que los caminos
libres medios son, en nuesrtro caso, los mismos para ambas simulaciones
(seccibén eficaz de AIRES), mientras que en el otro tratamiento se utilizan
separadamente las secciones eficaces de SIBYLL Y QGSJET (recordemos
que a 10'® éstas presentan diferencias considerables, Figs. 4.4 y 4.5).

Como caso representativo, vamos a analizar en detalle el comportamiento
de las lluvias inducidas por protones de 10%%5 eV. En la Fig. 5.11, se muestra,
el nimero total de piones, muones, gamas y particulas cargadas en funcién
de la profundidad vertical en la atmésfera. El comportamiento de la lluvia
electromagnética es consistente con la discusién de los parrafos anteriores,
un corrimiento en la posicién del maximo de la lluvia (claramente visible en
el caso de particulas cargadas). Es importante notar que, a pesar de que
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Figura 5.11: Desarrollo longitudinal para lluvias verticales inducidas por
protones de 10%%3 eV. El grafico muestra el nimero promedio de particulas
como funcién de la altitud atmosférica. En trazo continuo se presentan los
resultados obtenidos con QGSJET y en linea de puntos los obtenidos con
SIBYLL.

las curvas muestran notorias diferencias en los primeros pasos (en piones,
muones y gamas a menos de 250 g/cm? difieren en 2 6rdenes de magnitud),
estas decrecen monotonicamente a medida que la lluvia evoluciona. La menor
diferencia entre los modelos corresponde al caso de los piones, cuyo niumero a
nivel del mar es muy similar en ambos casos. Por el contrario, en la superficie
en el nimero de muones presenta (si bien no son criticas) algunas diferencias.

Con la informacién colectada es posible evaluar las distribuciones lat-
erales y las distribuciones de energia no sélo a nivel del mar, sino también a
diferentes altitudes.

Las distribuciones laterales, Figs. 5.12, 5.13 y 5.14, muestran importantes
diferencias entre SIBYLL y QGSJET a grandes altitudes, sin embargo, es-
tas diferencias disminuyen a medida que el frente de la lluvia se aproxima
a la superficie. Dicho comportamiento puede ser explicado a partir de las
diferencias en el niimero de secundarios producidos por SIBYLL y QGSJET
discutidos en la seccién anterior. Debido al hecho que SIBYLL produce
menos secundarios, tiene en promedio, més energia en cada fragmento y por
lo tanto el nimero de generaciones de particulas que devienen en colisiones
hadrénicas es mayor que en el caso de QGSJET. Como resultado, durante
el desarrollo de la lluvia SIBYLL es llamado mas veces que QGSJET, y esto
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Figura 5.12: Comparacion entre las distribuciones laterales de electrones
obtenidas con AIRES+SIBYLL (gris), y AIRES+QGSJET (negro) para
diferentes altitudes atmosféricas.
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Figura 5.13: Igual que en la Fig. 5.12, para el caso de muones.



CAPITULO 5. INTERACCIONES HADRONICAS EN LA
88 ULTIMA FRONTERA DE ENERGIA

genera una compensacion que tiende a reducir las diferencias en el nimero
final de hadrones producidos durante el desarrollo de la lluvia, y por consigu-
iente, en el nimero final de electrones, gamas y muones generados a partir
de decaimiento hadrénicos.

A simple vista, las distribuciones laterales de las particulas electromagnéticas
son bastante similares en el valor del < X,,,x > y a nivel del mar. Notemos
ademads que, el valor del < Xp.x > es diferente en cada modelo.

Sin embargo, un andlisis mas exahustivo de las distribuciones obtenidas
a nivel del suelo (primarios de 10 EeV) revelé que las distribuciones no son
estrictamente coincidentes, el cociente entre las predicciones de SIBYLL y
QGSJET depende de r, la distancia al core. En efecto, para electrones,
dicho cociente varia desde 1.25, para pequeiios valores de r, hasta 0.63 para
r ~ 1000 m, siendo igual a 1 a r ~ 350 m. Un comportamiento similar
se observa en los gamas donde las distribuciones laterales se intersectan en
r ~ 1000 m. En el caso de los muones, QGSJET predice una mayor densidad
para todas las distancias (Fig. 5.15). El cociente en este caso varia entre 0.74
en la region cercana al core, hasta 0.56 a 1000 m.

Las distribuciones de energia (Figs. 5.16, 5.17 y 5.18) permiten seguir la
dindmica de la lluvia con sumo detalle.

Los graficos correspondientes a 200 g/cm? revelan una importante frac-
cién de energia (més de 1 TeV). En particular, esto se hace mas evidente
para electrones y gamas al comparar las distribuciones a 200 g/cm? con las
obtenidas a nivel del mar, Figs. 5.16 y 5.18.

Finalmente, mediante un analisis detallado de las distribuciones de muones
a nivel del mar (primarios 10 EeV), se observa que el cociente dN/dlogFE entre
los valores predichos por SIBYLL y QGSJET no es constante, en el extremo
de bajas (altas) energias del espectro toma el valor de 1 (0.8) alcanzando un
minimo de 0.54 alrededor de 250 GeV. Teniendo en cuenta que la energia de
los primario primario coorresponde al valor central del evento mas energético
detectado en la Tierra (300 EeV), el resultado anterior no varia demasiado,
en particular, a altas energias el valor es practicamente el mismo mientras
que en el extremo de bajas energias crece hasta (Fig. 5.19).
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Figura 5.14: Igual que en la Fig. 5.12, para el caso de gamas.



CAPITULO 5. INTERACCIONES HADRONICAS EN LA

90 ULTIMA FRONTERA DE ENERGIA
g 100 gr/cmz g 200 gr/cmz g 400 gr/cmz
3 3 3
= el &
S sibyll — S i8S
FOF o | :

10 10 10
10 10 10
log,o(R) (m)
'.:2‘: Sea level
S
<
2
2
<
10 3
10 ¢
3 3
log(R) (m) log(R) (m) log,,(R) (m)

Figura 5.15: Comparacidén entre las distribuciones laterales de muones para
lluvias iniciadas por protones de 10 EeV.
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Figura 5.16: Distribuciones de energia de los electrones obtenidas con
SIBYLL+AIRES (gris) y QGSJET+AIRES (negro) para diferentes altitudes.
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Figura 5.17: igual que en la Fig. 5.16 para el caso de muones.
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Figura 5.18: Igual que en la Fig. 5.16 para el caso de gamas.
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Contemporary astrophysics is faced by a number of acute problems.

One of them concerns dark matter, which one might (perhaps mischievous-
ly) qualify as the study of particles which should ezist ... but until further
notice, don't.

Ultra-high energy cosmic rays constitute the inverse problem: particles
which do exist ... but perhaps shouldn’t.

Ludwik Celnikier
Meudon Observatory, Paris
1996

El sello que los fotones primordiales imprimen en el espectro de energia
representa hoy dia la herramienta disponible mas relevante para rastrear el
origen de los rayos césmicos ultraenergéticos, en particular, siempre que los
tiempos de propagacién sean menores que 3 x 108 yr, los rayos césmicos por
encima de 10%° eV se espera que estén ausentes en el espectro de energia. En
efecto, las particulas que originalmente tenian energias por sobre el umbral de
las reacciones dominantes (fotoproduccién de piones o desintegracién), como
consecuencia de las interacciones con los fotones de 3K se apilan formando
una especie de bump seguido de un abrupto cut-off. Las observaciones exper-
imentales recientes han presentado un panorama diferente tras la deteccién
de rayos césmicos con energias muy superiores a 1020 eV. Esto ha produci-
do una gran actividad en el drea, y es la motivacion central de la Tesis que
hemos desarrollado.

En la primera parte de la misma hemos presentado una revision de los
efectos del fondo césmico de radiacién en la propagacién de nucleones y
nucleos ultraenergéticos teniendo en cuenta la aproximaciéon de pérdida con-
tinua de energia. Calculos previos basados en esta aproximacion, mostraban
un bump muy pronunciado en el espectro de energia. En esta Tesis hemos
refinado los calculos con un tratamiento de los datos actuales para las sec-
ciones eficaces, obteniendo un bump apreciablemente menor. A partir de esto,
hemos concluido que las criticas que la pérdida continua de energia merecid
hasta ahora, pueden atribuirse a una pobre aproximacién de la seccién efi-
caz y no a las ecuaciones de evoluciéon que determinan la modificacién del
espectro.

Si bien las ecuaciones de transporte que gobiernan la propagacién de los
rayos cosmicos ultraenergéticos pueden ser tan complicadas como se desee,
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Fig. I: Flujo de energia x E3. El espectro esta normalizado al flujo del
evento correspondiente a E = 1085 V.

algunas suposiciones razonables permiten obtener resultados simples, en buen
acuerdo con los obtenidos mediante detallados cédigos numéricos. Estos
resultados han sido de gran utilidad para un analisis detallado de la fisica
del problema. En efecto, nuestro estudio sobre fuentes de hierro localizadas
mas alla de 2.6 Mpc permitié detectar una depresién delante del bump que
nos llevé a concluir que los eventos al final del espectro (justo antes del
cutoff) son del 6rden de un 50% mds probables que aquellos en la depresidn.
La estructura del espectro, publicada recientemente por AGASA (Fig. I),
sugiere la existencia de un primer bump (que puede ser explicado mediante
el modelo universal de fuentes), y ademds, se insinia un segundo bump de
particulas; una fuente cercana de nucleos de hierro (localizada alrededor de 3
Mpc) permitiria explicar la continuacion del espectro mas alla del GZK cut-
off. La limitada estadistica existente hasta la fecha, permite presentar ésto
como una hipétesis que podra ser testeada por experimentos en un futuro
proximo.

La segunda parte de la Tesis ha sido dedicada al estudio de las inter-
acciones hadrénicas. Las ideas tedricas en las que se basan las colisiones
hadrénicas de altas energias son sumamente complicadas debido a la gran
cantidad de variables involucradas. Sin embargo, el entendimiento de las
mismas es crucial para el anilisis de los datos registrados por los experimen-
tos de rayos césmicos ultraenergéticos y en particular los que proveerd el
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Observatorio Pierre Auger.

Hemos realizado comparaciones de los modelos de interacciéon hadrénica
incluidos en los cédigos de simulacién utilizados por los experimentos de
rayos cosmicos: SIBYLL y QGSJET. En particular, se analiz6 la sensibil-
idad de los parametros libres en estos modelos (ajustados para reproducir
datos de experimentos de aceleradores, UAS), y los algoritmos que han sido
extrapolados varios érdenes de magnitud. De nuestro andlisis surge que las
diferencias conceptuales entre los dos modelos tienen su manifestaciéon mas
clara en el nimero de secundarios que varia marcadamente con la energia
puesta en juego en la reaccién.

Nuestro analisis sobre el desarrollo de las EASs permite obtener conclu-
siones de gran interés. En particular, hemos encontrado que la diferencia en
el nimero de secundarios sigue siendo notoria ain después de las primeras
generaciones de particulas. Esto es el resultado directo del empleo de una
menor inelasticidad en los algoritmos de SIBYLL respecto de los de QGSJET.
La evolucién de las distribuciones laterales y de energia permitié observar
claramente como las diferencias se ven amortiguadas monétonamente, deter-
minando perfiles similares al llegar a la superficie. Mas aun, hemos mostrado
que las diferencias observadas a nivel del mar dependen de la distancia al
core. Por lo tanto, podemos concluir que es posible obtener informacién rel-
evante respecto de las interacciones hadrénicas a partir de la medicién de
las densidades de particulas en regiones tanto alejadas como cercanas al cen-
tro de la lluvia. Esto puede ser llevado a cabo sélo si la nueva generacién de
experimentos de rayos césmicos es disefiada con un rango dindmico adecuado.

Por otra parte, destaquemos que las mayores discrepancias entre los mod-
elos, seran naturalmente reducidas con la ayuda de los datos que seran colec-
tados por el Large Hadron Collider (LHC) en un futuro préximo.

En sintesis, a lo largo de treinta afnos, ingeniosas instalaciones alrededor
de todo el mundo han permitido confirmar la existencia de particulas con
energias por encima del GZK cut-off (=~ 10%° eV). Sin embargo, este “puiiado”
de datos experimentales parecieran ser suficientes s6lo para abrir nuestra
curiosidad, mas no para dilucidar los misterios que encierran la naturaleza y
origen de estas particulas. El Observatorio Pierre Auger promete una “lluvia”
de datos observacionales, que auguran un periodo fascinante en la fisica de
rayos cOsmicos.
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Apéndice A

A.1 “Bottom up” models

Los AGNs son fuentes extragalacticas compactas de luminosidad intensa. Se
supone que el motor central de la potencia de estos objetos es un agujero
negro de Kerr supermasivo (= 10*Mg) + un disco de acrecién [169]. La en-
ergia es generada por la atraccion gravitacional de material que es calentado a
altisimas temperaturas. A lo largo del eje de rotacién del sistema son colima-
dos dos jets ultrarelativistas de plasma formado por electrones y positrones
por un mecanismo que adn no esta bien establecido. Senales de la emisién
de estos jets se han detectado en varios objetos por medio de observaciones
con radiointerferémetros [170]. Las regiones localizadas de emisién intensa
en radio, cominmente llamadas hot spots, son identificadas con los puntos
terminales de estos jets. Muchos de los objetos con jets en radio son emisores
también de rayos 7 [171]. Se especula que estos rayos 7 de energia alta son
producidos por protones o electrones de energia aiin mayor, via mecanismo
sincrotrén o Compton inverso.

La aceleracién de particulas a energias ultra-relativistas en los hot spots
es el resultado de sucesivos scatterings (de ida y vuelta) a través del frente de
onda que se propaga por el medio. La deflexién de las particulas es debido
a ondas de Alfvén (campo magnético turbulento) con longitud de onda igual
al radio de giro de la partiucula. Biermann y Strittmater estudiaron estos
procesos suponiendo que la densidad de energia por nimero de onda de la
turbulencia magneto-hidrodindmica en el hot spot es del tipo de Kolmogorov
[172]. Mediante el balance entre las ganancias y las pérdidas durante el
proceso de aceleracion difusiva, es posible obtener la maxima energia que
predice el modelo para que protones ultraenergéticos puedan ser inyectados
en el medio intergaldctico,

Epmax = 7.8 x 10° 32 u¥4 R 12 B72/* (1 4+ Aa)™/* EeV (A1)

donde g, es la velocidad del jet en unidades de c, u es el cociente entre la
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densidad de energia magnética turbulenta y la densidad de energia magnética
homogénea en el hot spot (de radio R,, medido en kpc), y B_s es el campo
magnético medido en unidades de 1075 G. a es el cociente entre la densi-
dad de fotones y la densidad de energia magnética y A =~ 200 representa
una estimacién de la importancia relativa de las interacciones y-p contra la
emisién sincrotrénica (valor practicamente independiente de los pardmetros
de la fuente [172]). El modelo naturalmente predice un espectro de inyeccién
en ley de potencias dado por, Q(E;) = k E;7, con (Epo < Ep < Ep max),
siendo kK = (ng/v—1) E;,G" para E, nax > Ep 9,y no la densidad de particulas
en la fuente [173).

A.2 Cen A

Cen A es una radiogalaxia identificada en las frecuencias épticas con la galax-
ia NGC 5128. Es la radiogalaxia mas cercana a la Tierra, a una distancia
=~ 3.5 Mpc, de acuerdo a trabajos recientes en cumulos globulares. Ob-
servaciones en radio a diferentes longitudes de onda revelan una estructura
compuesta por un nicleo central compacto, un jet, dos Lébulos Internos, un
Lébulo Norte Medio, y dos Gigantescos Lébulos Externos. Dicha morfologia,
juntamente con los datos de polarizacién obtenidos por Junkes et al. [174] y
la distribucién del indice espectral en radio a gran escala [175], sugieren la
presencia de un AGN con un jet que forma un dngulo relativamente pequeno
con la linea de la visual. La interaccién de dicho jet con el medio interestelar
e intergalactico determinan la formacién de los Lébulos Internos y Medios
respectivamente (ver Fig. A.1). El Lébulo Norte Medio puede ser interpre-
tado como una “working surface” al final del jet, una regién que permite la
formacién de ondas de choque fuertes producidas por las colisiones con el
plasma [177]. A partir del cociente entre el indice espectral de la emisién
sincrotrénica del Lébulo Norte Medio y el grado de polarizacién en dicha
region, el valor estimado de u es aproximadamente 0.4. El tamano del hot
spot puede ser determinado por medio del mapa a gran escala obtenido por
Junkes et al. [174]. Suponiendo que la distancia a la fuente es 3.5 Mpc,
el valor obtenido es Rys = 1.75 kpc. El campo de equiparticién magnética
es determinado a partir de observaciones en radio en la regién pre-shock.
La componente del campo paralela al shock se ve amplificada en la regién
post-shock por un factor de compresién £. En el caso de un frente de shock
no relativista fuerte, £ — 4 [178], y por lo tanto, si B ~ By, se tiene,
B ~ (€Y2+1)Y/2 B, ~ 5 x 10°® G. Los mapas de polarizacién [174]
indican un claro aumento en la componente Bj en el Lébulo Medio Norte.
El valor de 3, es = 0.3 [179], y podemos considerar para una fuente de
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Figura A.1: Emisién del continuo de radio a 1420 MHz proveniente de la
radiogalaxia Cen A. La temperatura de brillo varia entre .1K hasta 50K. El
fondo de radio ha sido sustraido (los datos fueron tomados de [176]).

luminosidad débil como Cen A a =~ 1072. A partir de las observaciones a
multifrecuencias de la radiacién de sincrotrén producidas por la componente
leptdnica de las particulas aceleradas en la fuente, es posible deducir el indice
para la ley de potencias en el espectro [180]. Utilizando el valor del indice es-
pectral en radio [175] se obtiene, v = 2.2. Con estos valores como input para
los pardmetros de la Eq. (A.1), el valor maximo de la energia de inyeccién
de protones en el espacio intergaldctico es [181],

Ep max = 2.7 x 10%! eV. (A.2)

Mencionemos ademads que existen algunas observaciones que respaldan el
modelo. En primer lugar, se detectaron rayos - provenientes de Cen A en un
rango de energia entre 300 - 3000 GeV [182], ademas, existe evidencia de un
exceso de radiacién césmica entre 10 - 10! eV proveniente de esta region
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Figura A.2: Factor de modificacién del espectro de rayos césmicos de la
radiogalaxia PKS 1333-33. '

del cielo [183]. Es de esperar que, protones emitidos en Cen A lleguen a la
Tierra con energias por encima de 100 EeV.

A.3 PKS 1333-33

La radiogalaxia PKS 1333-33 estd compuesta de un nicleo compacto, dos
jets simétricos y dos l6bulos de radio extendidos [184]. El nicleo ha sido
identificado con la galaxia E1 IC 4296 que tiene un corrimiento al rojo de
z = 0.013 [185]. La caracteristica mds interesante de esta fuente es, tal vez,
una region intensa de emisién sincrotrén localizada en la parte externa del
16bulo este. Como en el caso de Cen A, esta regiéon puede ser considerada
como una “working surface” formada por la desaceleracién del jet. Los valores
de los pardmetros de la ecuacién (A.1) pueden estimarse segin sigue: la
veocidad del jet Bie, ~ 0.2, a partir de una relacién entre la provicién de
energia de la fuente y su edad aproximada, 107 yr [186]; el valor medio del
radio de la regién de aceleracion, utilizando los mapas obtenidos por Killeen
et al., resulta Rps =~ 2.5h7! kpc [184], el valor de u es aproximadamente 0.6
y a = 0.01. Teniendo en cuenta las consideraciones anteriores (con un valor
tipico para el campo magnético en el hot spot, Bs ~ 10 [187]) la energia
méxima de inyeccién resulta, E, max ~ 6 X 10%° eV. Asumiendo que los
protones y los electrones toman el mismo indice espectral (y = 2.2) [188] es

facil obtener el factor de modificacién para el espectro, graficado en la Fig.
A2.
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